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INTRODUCCION

Dentro de los fendmenos mas interesantes del universo, se encuentran los destellos
de rayos gamma 6 gamma ray bursts, frecuentemente abreviados como GRBs, siglas que
se usardn a lo largo de este trabajo. Los GRBs son los eventos electromagnéticos obser-
vables méds energéticos del universo. Tienen duraciones que van desde milisegundos
hasta horas. usualmente después de la primera emisién en rayos gamma, se observa
otra emisién més prolongada llamada afterglow, en longitudes de onda mas largas tales
como: rayos X, ultravioleta, infrarrojo, microondas, radio y 6ptico.

El descubrimiento de los GRBs se di6 de manera accidental en 1967, y en las dos
décadas siguientes surgieron bastantes modelos que trataron de explicar las observa-
ciones. Uno de los principales problemas que surgié desde un principio, fue que los
GRBs eran imposibles de predecir y ademds debido a la corta duracién de su emisiéon
principal, eran muy dificiles de observar. Por estas razones se comenzaron a desarrollar
instrumentos y satélites exclusivos para el estudio de los GRBs. Sin embargo, a pesar
de tener més datos observacionales, no se tenia seguridad acerca de cudles eran los
progenitores de estos eventos. En la década de los ochenta la teoria mds aceptada de
su origen, era que se trataban de estrellas de neutrones que estaban en nuestra misma
galaxia; aunque con el paso de los afios, esta teorfa fue encontrando mdas puntos en
contra hasta que surgi6 la propuesta de que los GRBs provenian de fuentes extraga-
lacticas, la cual es la teoria aceptada hasta ahora y que se sigue confirmando; con las
explosiones de supernova como progenitores de los GRBs largos; y las fusiones de dos
estrellas de neutrones o dos agujeros negros, o bien una estrella de neutrones y un
agujero negro, como progenitores de los GRBs cortos. Este contexto histérico se revisa
de manera extensa en el Capitulo 1: Antecedentes.

Este trabajo estd basado en el articulo publicado en la revista Astrophysical Journal,
con titulo “Theoretical description of GRB160625B with wind-to-ISM transition and implica-
tions for a magnetized outflow”, del cual soy coautora junto con mi tutor el Dr. Nissim
Illich Fraija Cabrera, entre otros investigadores (Fraija y col., 2017). Dicho articulo hace
uso del modelo de choques externos para explicar el afterglow observado en el GRB
160625B, un GRB largo asociado con el colapso de una estrella masiva de tipo Wolf-
Rayet y de los mas brillantes que ha habido en los tltimos afios. Este GRB fue detectado
por el Monitor de Destellos de Rayos Gamma de Fermi a las 22:40:16.28 del 25 de junio
de 2016; poco después Fermi-LAT observé un pulso 6ptico proveniente del mismo lu-
gar del cielo a las 22:43:24.82. Se detectaron mds de 300 fotones con energfas mayores
a 100 MeV, siendo el fotén mas energético de 15 GeV observado 345 segundos después
de la deteccién inicial. Este evento también fue observado con varios telescopios 6p-



INTRODUCCION

ticos como son: el observatorio Pi of the Sky, Mini-Mega TORTOLA, TSHAO, AbAO,
Mondy, CrAO, Maidanak, SAO RAS y el instrumento RATIR.

El Capitulo 2 contiene todos los conceptos principales para el subsecuente desarrollo
del modelo de choques externos. Haciendo uso de este modelo explica las observacio-
nes del afterglow temprano mediante los choques del material eyectado con el viento
estelar y al afterglow tardio mediante los choques con el medio interestelar. Ademads, se
tiene una transiciéon cuando el material de la explosion pasa de viento estelar a medio
interestelar y ésta se analizd, obteniendo los radios de transicién entre ambos medios
y el radio de terminacién del choque maés externo.

En el Capitulo 3 se exponen los resultados obtenidos al comparar las observaciones del
afterglow del GRB 160625B, con el modelo desarrollado en el Capitulo 2. Realicé una
minimizacién de x? con el software ROOT y la libreria RooFit, obteniendo el mejor
ajuste a los datos observacionales. La tltima parte contiene las conclusiones obtenidas
y algunas implicaciones interesantes.
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DESTELLOS DE RAYOS GAMMA






ANTECEDENTES

Después del descubrimiento de los destellos de rayos gamma (GRBs por sus siglas en
inglés "Gamma Ray Bursts"), las principales preguntas a contestar eran ;Cudl era exac-
tamente su origen? ;Cémo eran producidos? y ;Dénde los buscamos? En este capitulo
se resumirdn algunos de los eventos mas importantes en la historia del descubrimien-
to y estudio de los GRBs, los retos que han tenido que afrontar los investigadores y
algunas de las teorias mas importantes formuladas acerca de los GRBs y sus afterglows,
las cuales cambiaron totalmente la forma en que los estudiamos hoy en dia.

Los destellos de rayos gamma, desde ahora referidos s6lo GRBs, son fenémenos ultra
energéticos que pueden ser detectados en cualquier lugar del cielo. Estos destellos son
breves, con duraciones que van desde milisegundos hasta cientos de segundos y son
lo suficientemente brillantes como para opacar a otras fuentes observables de rayos
gamma.

El primer GRB fue descubierto accidentalmente el 2 de Julio de 1967, por los satélites
militares VELA disefiados para buscar indicios de pruebas nucleares en la atmoésfera
durante la época de la guerra fria. Estos satélites también observaron curvas de luz de
otros GRBs, encontrando gran variedad de formas en éstas y se hizo un intento por
clasificar a los GRBs de acuerdo a ellas pero sin éxito. En la figura 1 se muestra la tasa
de cuentas en funcién del tiempo del GRB del 12 de agosto de 1970. (Klebesadel y col.,

1973).

A continuacién se resumen algunas de las principales propiedades observacionales de
los GRBs.

2.1 PROPIEDADES TEMPORALES

Muy pronto en la historia de los GRBs se observé que las duraciones de éstos pa-
recian tener una distribucién bimodal; por ejemplo Mazets y col., (1981) con datos de
Cosmos 461 y las sondas Venera 11 y Venera 12 hallaron esta distribucién bimodal, asi
como Norris y col., (1984) y Kouveliotou y col., (1993). En la figura 2 se observa que los
GRBs estan divididos en dos grupos distintos de acuerdo a la duracién de su emisién
principal Too: los llamados GRBs largos con Tgg > 2 seg, y los GRBs cortos con Toy < 2

seg.
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Figura 1: Tasa de cuentas observadas del primer GRB reportado observado el 22 de Agosto de 1970 por
los satélites Vela 5A, Vela 6A y Vela 6B (Klebesadel y col., 1973).
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Figura 2: Distribucién de Tog para 222 GRBs del primer catilogo de BATSE (Kouveliotou y col., 1993).

Estas claras divisiones en las duraciones de una muestra de GRBs sentaron las bases
para la clasificacion final en GRBs largos y GRBs cortos, aunque no seria hasta afios
después que se concluyera que ambos tipos de GRBs se producian de manera diferente.

2.2 PROPIEDADES ESPECTRALES

No pasé mucho tiempo antes de que se intentara ajustar los espectros de los GRBs
observados hasta ese momento, por ejemplo, el espectro del GRB 720427 observado por
Apollo XVI y Vela 6A podia ser ajustado mediante dos leyes de potencias: de 2 keV a
200 keV con exponente « = —1.4 y de 0.3 a 3 MeV con exponente & = —2.6. Ese mismo
afo el espectro del GRB 721218 fue obtenido en 6 periodos cortos de acumulacion y
Imhof y col., (1974) encontraron que este espectro podia ser ajustado con una ley de
potencias o bien con una funcién exponencial.

Por otro lado, el grupo de Mazets en el A. F. Ioffe Physical Technical Institute (USSR)
pudieron obtener las localizaciones a s6lo unos cuantos grados de varios GRBs, uti-
lizando unas de las primeras sondas disefiadas especificamente para estudiar GRBs
(Venera 11, 12, 13, 14) que podian observar todo el cielo. De estos estudios se obtu-
vo el espectro de 143 destellos entre 30 keV y 2 MeV y se concluyé en una prime-
ra aproximaciéon, que muchos de ellos seguian una ley de potencias dN ~ E~*dE,
donde a € [1.3,2.5]. Otros espectros eran mejor ajustados por una ley exponencial
dN ~ exp(—E/Ey)dE con Ey ~ 100 — 200 keV; pero muchos otros espectros eran me-
jor ajustados con dN ~ E~'exp(—E/kT)dE, siendo esta tltima ley la tipica para la
emision Bremsstrahlung de un plasma caliente 6pticamente delgado con temperatura
T = (0.5 —20)10° K que corresponde a 50 — 2000 keV, como en el caso del GRB 720427
reportado por Gilman y col., (1980). Finalmente, todos los trabajos llevaron a la conclu-
sion de que los ajustes a las curvas de los espectros dependian del intervalo de energia
que manejaban los instrumentos.

7
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Una propiedad general de los GRBs es su emisién no térmica con un maximo de ener-
gla emitida en rayos X duros o en rayos gamma suaves (100 keV - 1 MeV). Otra conclu-
sién fue que sélo un pequefio porcentaje de la energia total de un GRB se encontraba
dentro de la banda de rayos X.

Los primeros intentos de ajustar el espectro de los GRBs se hicieron mediante mode-
los no térmicos, por ejemplo el propuesto por Zdziarski y col., (1986) donde hace uso
de dispersion Compton de fotones suaves debida a electrones no térmicos. Brainerd
y col., (1987) propusieron un modelo con dos componentes de emisién en sincrotrén
proveniente de distribuciones de electrones como leyes de potencias que ajustaban la
emision a energias E > 1 MeV. Sin embargo, los ajustes antes mencionados no eran tan
sencillos debido a la presencia de lineas de absorcién y de emision. Las lineas de ab-
sorcion fueron observadas en el intervalo de energia de 30 — 70 keV siempre en la fase
incial del destello; se teorizé que estas lineas de absorcién eran causadas por radiaciéon
de Bremsstrahlung que se podia dar en campos magnéticos grandes asociados con las
estrellas de neutrones. Por otra parte, las lineas de emision vistas aproximadamente a
400 keV podrian ser lineas de aniquilaciéon (511 keV) pero con su energia disminuida
debido a la fuerza gravitacional en la superficie de la NS. Los problemas comenzaron
cuando una linea observada por un grupo no siempre era confirmada por otro obser-
vando el mismo evento con un instrumento diferente. Por ejemplo Fenimore y col.,
(1982b) puso en duda las caracteristicas cerca de 400 keV detectadas por el grupo de
Mazets en el GRB 781104 y el GRB 781119 por mencionar algunos; ellos argumentaban
que se podian producir caracteristicas erréneas en las lineas debido a las suposiciones
iniciales que se hicieran acerca de la forma del continuo (Fenimore y col., 1982a). Otra
posibilidad discutida para las diferencias en las lineas observadas pudo ser el poco
conocimiento que se tenia de la ganancia de los instrumentos.

El satélite Japonés Ginga también observo lineas de absorcién de ciclotrén (implicando
un campo magnético de ~ 10'2 G) en tres diferentes GRBs; lo que reforzaba la teoria
de que los progenitores de GRBs eran estrellas de neutrones.

2.3 DISTRIBUCION DE GRBS

Otro medio para tratar de conocer el origen de los GRBs fue hacer mapas de distri-
bucién y para ello se requeria saber la localizacién de los GRBs a una buena aproxima-
cién. Esto se hacia comtnmente triangulando la posicién usando diferentes satélites
que hubieran detectado el mismo evento; este método produjo bastantes localizaciones
a través del InterPlanetary Network (IPN), el cual es un grupo de satélites equipados con
detectores de GRBs, mientras mads alejados estén més precisa serd la localizacién.

El anélisis de la distribucién de 88 GRBs localizados con el IPN mostré que esta pa-
recia ser isotrépica (Atteia y col., 1987), no mostrando relacién alguna con el plano
de la Galaxia y tampoco con otra regién como el Camulo de Virgo, Andrémeda o las
nubes de Magallanes como mostraron Hurley, (1989) y HARTMANN, (1991). El mapa
de distribucién obtenido por Mazets y col., (1981) tampoco mostré ninguna concen-
tracion de GRBs en el plano de la Galaxia. Todo esto puso en duda la teoria de NS
como progenitores de GRBs, aunque la explicacién que se le daba a esta distribuciéon
isotrépica era que los instrumentos no eran lo suficientemente sensibles como para ver
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Figura 4: Distribucién de Atteia y col., (1987).

mas alld de la escala de altura del disco, o bien que se encontraban en un hipotético
halo extendido de ~ 100 kpc (Jennings, 1984) hasta ~ 200 kpc (Shklovskii y col., 1985).
Uno de los principales problemas con las estrellas de neutrones como progenitores de
los GRBs fue que se observaban mas de 100 al afio mientras que la tasa de estrellas
de neutrones galécticas es de menos de 0.1 por afio. Es importante mencionar que a
finales de la década de los 80’s Paczyniski y su grupo ya defendian la idea de que los
GRBs se originaban a distancias cosmolégicas (Paczynski, 1986).

2.4 LA DECADA DE BATSE

BATSE (Burst And Transient Source Experiment) fue un instrumento a bordo del CGRO
(Compton Gamma Ray Observatory) disefiado para estudiar GRBs. BATSE con su mayor
sensibilidad también observé la distribucién isotrépica de los GRBs pero no las lineas
de emisién y de absorcién reportadas anteriormente; la explicacién a esto podria ser
un error en el andlisis de los espectros observados anteriormente.
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GALACTIC DISTRIBUTION OF 171 GAMMA BURSTS
NGP

Figura 5: Ambas distribuciones combinadas dando un total de 171 GRBs (Vedrenne, 1991).

BATSE también estudié la morfologia de los GRBs y encontré actividad precursora
en algunos, este precursor estd separado de la emision principal por una duracién
similar a la de ésta. Sin embargo, no se encontré evidencia para afirmar que estos
fendmenos fueran resultado de dos mecanismos diferentes de produccién. Ademads,
BATSE observé que a mayor energia la duracién de los destellos era menor y los picos
eran mas cortos. Una de las propiedades generales encontradas por BATSE fue que el
espectro de los destellos mds cortos era mds duro (Dezalay y col., 1991; Kouveliotou

y col., 1994).

La bimodalidad de las duraciones de los GRBs fue bien establecida por BATSE con una
muestra de cientos de eventos, la cual se puede observar en la antes expuesta figura 2.

A pesar de que en la época de BATSE no se encontraron evidencias para apoyar los
modelos galdcticos éstos atn eran utilizados, especialmente el halo extendido poblado
con estrellas de neutrones eyectadas del disco a alta velocidad (> 600 km s~!) (Harrison
y col.,, 1993). Este modelo fue apoyado por el descubrimiento de radio pulsares de alta
velocidad por encima del plano galdctico. Sin embargo, en este modelo es necesario
explicar por qué la mayoria de estrellas de neutrones en el disco no producen GRBs.
También hubo propuestas de modelos con dos componentes (disco y halo) (Smith,
1995), donde la poblacién de estrellas de neutrones fue preservada para explicar las
lineas de sincrotrén vistas por Ginga, incluso si dichas lineas no fueron reportadas por
BATSE (Band y col., 1994; Palmer y col., 1994).

2.4.1 Biisqueda de contrapartes de GRBs

Durante la década de BATSE las busquedas de contrapartes de GRBs usando las
mejores localizaciones proporcionadas por IPN no dieron ningtin resultado creible. Un
nuevo sistema para transmitir datos casi en tiempo real fue BACODINE (BATSE Coor-
dinates Distribution Network) la cual podia distribuir posiciones de GRBs a tierra en
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cuestién de segundos después de la deteccién del destello con el satélite (Barthelmy
y col., 1994); esto llevé al desarrollo de nuevos telescopios rdpidos que podian obser-
var hacia la posiciéon de los objetos dentro de una caja de error, segundos después
de la alerta. Sin embargo, las bisquedas de contrapartes en 6ptico, radio y rayos X,
casi siempre iniciaban dias después del destello, sin éxito. Las primeras buisquedas
de contrapartes en UV fueron realizadas con el satélite EUVE (Extreme UV Explorer)
lanzado en 1992, sin éxito (Hurley y col., 1995). El Telescopio Espacial Hubble buscé
contrapartes en ultravioleta para 5 GRBs, también sin éxito (Schaefer y col., 1997). Esta
busqueda de contrapartes llevé al desarrollo de telescopios 6pticos con campos de vi-
sién mds amplios y capaces de girar rdpida y automadticamente; la deteccién pronta de
una contraparte Optica permitirfa detectar la localizacién del GRB y darle seguimiento
con telescopios mds grandes. Todos los fracasos en hallar contrapartes en la época de
BATSE provey6 de nuevas pistas para que los modelos galacticos de progenitores se
descartaran y se comenzaran a considerar fuentes extragaldcticas como origen de los
GRBs.

2.5 BEPPOSAX Y LA ERA DEL AFTERGLOW

El satélite BeppoSAX (lanzado en 1996)fue puesto en un 6bita casi ecuatorial bien
protegido de los rayos césmicos ultra energéticos deflactados por el campo magnético
de la Tierra. El sistema de deteccién en BeppoSAX estaba basado en el GRB Monitor
(GRBM); este sistema operaba de 40 a 700 keV (Frontera y col., 1997). La localizacién era
provista por dos Wide Field Cameras (WFCs) (Jager y col., 1997) las cuales funcionaban
en el intervalo de energia de 2 a 26 keV con un campo de visiéon de 40° x 40°. Después
de la localizacién de un GRB por GRBM, se buscaba el destello en las WFCs y si éste fue
visto por alguna WFC entonces podia ser localizado con una precisiéon de 3 minutos
de arco.

Gracias a todas las ventajas de BeppoSAX fue posible la observacion de varios after-
glows de GRBs en 6ptico, radio e infrarrojo; esto di6 lugar a la determinacién de reds-
hifts y la identificacion de galaxias huésped para los GRBs.

A continuacién se presentan algunos de los descubrimientos de BeppoSAX.

El primer afterglow en rayos X en ser descubierto fue del GRB 970228; este fue un even-
to clasico, moderadamente intenso, con varios picos. Las observaciones empezaron 8
horas después de la alerta y su curva en rayos X se observo con un rdpido decaimiento
t~1:3201 (Costa y col., 1997). En paralelo con las observaciones en rayos X fue descubier-
ta una contraparte pasajera en Optico y varias observaciones confirmaron la presencia
de la galaxia huésped para el GRB y establecieron su redshift cosmolégico en z = 0.695
(Djorgovski y col., 1999). Ademads la caida en la curva de luz de rayos X se ajustaba
bastante bien a las predicciones del modelo simple de fireball donde un flujo relativista
emite su energia cuando es desacelerado por el medio circundante (Wijers y col., 1997).

Otros GRBs importantes con afterglow y galaxias huésped identificadas fueron GRB
970508 y GRB 971214, el primero fue el primer GRB para el cual se detecté un afterglow
en radio y el segundo fue un GRB distante con una galaxia huésped a redshift z ~ 3.42.
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2.5.1 GRBs sin contraparte optica

También hubo destellos en los que no se observaron contrapartes 6pticas como el
GRB 970828, llamados GRBs obscuros. Groot y col., (1998) trataron de dar una expli-
cacién a estos GRBs obscuros y discutieron dos posibilidades: un modelo de jet que
produjera un afterglow con poca emisiéon en 6ptico 6 la presencia de bastante polvo en
la galaxia huésped. Los GRBs obscuros también pueden explicarse por un rdpido deca-
imiento de su contraparte 6ptica. Aproximadamente en 40 % de los GRBs observados
por BeppoSAX no se encontré contraparte Optica.

2.5.2 Jets y colimacién

Para determinar la energia del destello es necesario saber el angulo sélido dentro del
cual radia la explosion. Si este dangulo sélido es pequefio, la cantidad de energia emitida
por la explosién puede ser notablemente reducida (por un factor (2/47), pero al mismo
tiempo y de manera inversa la tasa de eventos en el universo aumenta como 47 /().
Este fendmeno de colimacion es algo cldsico en fuentes astrofisicas como protoestrellas
6 nucleos activos de galaxias, los cuales presentan chorros o jets.

Los fotones emitidos isotrépicamente, desde el sistema de referencia de la materia que
se mueve relativisticamente con factor de Lorentz de bulk I', se observan colimados en
el sistema de referencia del observador dentro de un cono con dngulo de apertura 6.
El angulo de colimacién relativista es 6, ~ 1/I'. El observador sélo verd los fotones
emitidos dentro de este cono y no tendra manera de determinar hasta dénde llega el
material eyectado fuera de éste.

Ya que el observador sélo puede ver una porcién limitada de la explosién (~ I'"1), no
hay una diferencia observable entre una explosién que se expande esféricamente y una
que lo hace dentro de un cono estrecho hasta que la onda de choque ha desacelerado
hasta ' < 6, ! (Frail y col., 2001).

Debido a esta desaceleracion, en algin momento durante el afterglow I' cae por de-
bajo de 6,° 1, asf que una rdpida caida en la curva de luz del afterglow podria se un
indicio de una emisién colimada (Frail y col., 2001).

La colimacién en los GRBs podria implicar una tasa de afterglows que excederia a la tasa
de emisiones prontas de GRBs. Una consecuencia de esta situacién seria la existencia
de afterglows “huérfanos” es decir, afterglows sin GRB(Mészdaros y col., 1998).

2.5.3 La conexion entre supernovas y GRBs

Debido a la gran energia de los GRBs, fue fécil relacionarlos con las explosiones de
supernovas; una de las primeras asociaciones fue la del GRB 980425 con SN 1998bw,
la cual estaba contenida dentro de la caja de error del GRB (Galama y col., 1998). La
supernova SN 1998bw fue llamada una “hipernova” ya que fue una explosién extre-
madamente energética de una estrella masiva.
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Otras observaciones de GRBs de BeppoSAX apoyaron esta conexién entre GRBs y su-
pernovas. Por ejemplo, un bulto 6ptico tardio superpuesto en la ley de potencias del
decaimiento del afterglow 6ptico del GRB 980326, el cual podia deberse a una super-
nova (Bloom y col., 1999). Otros eventos que se asociaron a supernovas fueron: GRB
980703 y GRB 990712.

Hasta este punto en la historia, muchas preguntas acerca de cémo las supernovas eran
capaces de producir GRBs, permanecian sin contestar.

2.5.4 Afterglows en rayos X

El equipo de BeppoSAX realiz6 muchas observaciones en rayos X que implicaban
un entorno rico, muy cerca de la region del GRB. Por ejemplo, Reeves y col., (2002)
report6 la deteccion de lineas de emision de magnesio, silicio, azufre, argén y calcio
en el espectro en rayos X del afterglow del GRB 011211.

Otro resultado importante proporcionado por BeppoSAX fue la identificacion de un
nueva subclase de GRBs llamada flashes de rayos X, los cuales eran, de hecho, una
nueva clase de GRBs muy suaves cuyas propiedades generales eran similares a las de
los GRBs clasicos “duros”.

2.6 HETE-2 Y SWIFT

HETE fue una misién totalmente dedicada a estudiar GRBs. La gran ventaja de
HETE-2 (HETE-1 no sobrevivié el primer dia de lanzamiento) fue que la posicién de
un destello podia ser calculada en segundos y transmitida después a tierra; HETE-2
también tenia una amplia cobertura de energias (1 keV - 400 keV). Por ejemplo, gracias
a estas alertas rdpidas la posicion del GRB 021004 fue distribuida 48 segundos después
de su deteccién, posibilitando la observaciéon de un afterglow brillante en los siguientes
minutos (Fox, 2002). La curva de luz éptica de este GRB no era suave como se esperaba
de los modelos de afterglows tradicionales, ya que mostraba variabilidad por periodos
de horas. Kobayashi y col., (2002) atribuyeron la emisién 6ptica brillante a los choques
hacia atras del material eyectado por la explosién inicial.

Hubo muchos GRBs interesantes vistos por HETE. Por ejemplo, el GRB 021211 fue un
destello moderadamente brillante que duré 2.5 seg en el intervalo de energia de 30 a
400 keV. El descubrimiento del afterglow fue reportado aproximadamente 53 minutos
después de la alerta y fue detectada una supernova asociada que culminé 20 dias des-
pués del destello (Della Valle y col., 2003). Su afterglow 6ptico comenzé con una fase
de rapido decaimiento que durdé aproximadamente 10 minutos, seguida de una fase
de decaimiento mds lento que duré aproximadamente 10 dias; la emision de rapido
decaimiento fue interpretada como causa de los choques hacia atras y el afterglow tar-
dio como causa de los choques externos hacia adelante, como explicé Fox y col., (2003)
quien ademds mostré que la emision en radio era més ténue de lo esperado en este
modelo y varios autores entre ellos Zhang y col., (2003) y Kumar y col., (2003) atribu-
yeron esta interpretacion a que el material eyectado estaba fuertemente magnetizado.
Finalmente, Dado y col., (2003) dieron explicacién al afterglow 6ptico del GRB o21211
con el llamado modelo de cannonball.
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El GRB 030329 fue el destello mas brillante visto por la misién, con redshift z = 0.1685
siendo este destello uno de los mds cercanos. Su brillo hizo posible su observacion y la
obtencion de buenos datos fotométricos de su afterglow. Dentro de las primeras horas,
el afterglow 6ptico tuvo una curva de luz muy suave que evolucioné a un decaimiento
mas inclinado después de 0.25 dias (Torii y col., 2003). El espectro 6ptico de este GRB
presentd una transicién notable de una ley de potencias caracteristica de los afterglows
a un espectro tipico de una hipernova, la cual fue llamada SN 2003d (Hjorth y col.,
2003).

El GRB 050709 fue un GRB corto y duro con una duracién de 0.07 segundos, seguido
por un salto largo y suave. Fue asociado con una galaxia con alta tasa de formacién
estelar a un redshift z = 0.16 (Fox y col., 2005). Fue el primer GRB corto para el cual
se observé un afterglow 6ptico revelando varias diferencias significativas entre éste y
un GRB largo; los GRBs cortos no se observaban en regiones de formacion estelar y
tampoco estaban asociados con supernovas.

Las propiedades de los destellos cortos con afterglow 6ptico dieron fuerza a modelos
que los asociaban con la fusién de dos objetos compactos, ya sea un agujero negro y
una estrella de neutrones o dos estrellas de neutrones.

2.6.1 Flashes de rayos X

HETE-2 con su amplio espectro de energia, fue capaz de alertar también cuando
se detectaban flashes de rayos X. Se mostré que los XRFs formaban una extensién de
la poblacién de GRBs hacia més bajas energias. Sakamoto y col., (2005) encontraron
que la muestra de HETE contenia aproximadamente 1/3 de XRFs, 1/3 de GRBs y 1/3
de eventos intermedios llamados GRBs ricos en rayos X, y mostraron que los XRFs y
los GRBs s6lo diferian por su energia pico (Epeqx), ya que tienen duraciones e indices
espectrales similares. Ya que los XRFs son intrinsecamente mas débiles que los GRBS,
se pueden observar mejor a distancias menores y pueden ser candidatos privilegiados
para la deteccién de supernovas asociadas.

Dado y col., (2004) concluyeron que los XRFs y los GRBs son intrinsecamente objetos
idénticos pero que los XRFs se ven desde dngulos (relativos a la direccion del jet) que
son mds grandes que los angulos de los GRBs largos “clasicos”. Después Gendre y
col., (2007) concluyeron que los XRFs en su muestra son simplemente eventos suaves.
La posible existencia de XRFs intrinsecos fue reforzada por el descubrimiento de los
flashes de rayos X como una continuacién de los GRBs cldsicos.

2.7 SWIFT

Swift es un observatorio espacial cuyo nombre no proviene de algtn acrénimo sino
hace referencia a su gran capacidad de girar rdpidamente hacia los destellos. Swift se
dedica a estudiar GRBs, junto con sus afterglows en gamma, rayos X, ultravioleta y
optico.

Este satélite incluye tres instrumentos: BAT (Burst Alert Telescope), XRT (X-Ray Telescope)
y UVOT (Ultra-Violet/Optical Telescope). BAT detecta GRBs y calcula sus coordenadas
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Figura 6: Curva de rayos X basada en datos observacionales de Swift XRT. La fase o denota la emisién
principal, I es el decaimiento de la emision principal, Il es la fase llana con V indicando posibles
llamaradas (flares). La fase III ya habia sido observada por BeppoSAX con un posible quiebre
que lleva a la fase IV. (Zhang y col., 2006)

en el cielo, cubre una parte importante del cielo (un poco méas de 1 estereorradidn) y
puede localizar la posicién de un evento con una precisién que va de 1 a 4 minutos de
arco, dentro de los primeros 12 segundos (Barthelmy, 2004).

La posicién del destello es rapidamente enviada hacia los telescopios terrestres pa-
ra que den comienzo a las observaciones del GRB.

XRT es un espectrometro disefiado para medir flujos, espectros y curvas de luz de
GRBs y sus afterglows. Las observaciones de XRT han comenzado incluso antes de
que la emisién pronta del GRB termine, en algunos casos; esto ha llevado a que se
puedan tener posiciones mucho mds precisas de los eventos para enviarlas a tierra.
(Burrows y col., 2005).

Gracias a Swift, las observaciones en rayos X pudieron comenzar mucho antes, dando
una nueva visién de la forma del afterglow en rayos X, un ejemplo de ello se muestra
en la figura 6.

Swift puede ver GRBs mds débiles que los que podian ver BeppoSAX o HETE. Con
Swift fue demostrada la escasez de afterglows tempranos Opticos muy brillantes. Des-
pués del lanzamiento de Swift se observé que las curvas de luz en rayos X de muchos
GRBs mostraban un decaimiento temprano muy inclinado que duraba s6lo unos se-
gundos, seguido de un periodo de decaimiento mds plano (Vaughan y col., 2006). Esto
mismo estd ilustrado en el diagrama de O’Brien y col., (2006) de la figura 7.
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Figura 7: Esquema de la curva de luz en rayos X con los dos tipos de afterglows propuesto por O’Brien
y col., (2006)

Inmediatamente después de que se detecta a un GRB con BAT, el satélite apunta hacia
esa direcciéon con UVOT y el XRT. Acto seguido, UVOT adquiere una exposicién de
150 segundos del drea, obteniendo una imagen de 2 x 2 minutos de arco que es envia-
da dentro de los primeros 50 segundos a tierra, y es distribuida por GCN (Gamma-ray
Coordinates Network). Las imdgenes generalmente contienen al menos 15 estrellas lis-
tadas en catdlogos astrométricos, permitiendo obtener una localizacién menor a los
segundos de arco (Myers, 2006).

Las observaciones hechas con Swift ayudaron a mostrar que existen ademas llamaradas
(flares) de rayos X como una caracteristica comtin de los XRFs y los GRBs, indicando
una posible relacion entre estas dos clases de destellos. Otro punto interesante es la
presencia de flares en los GRBs cortos, lo cual podria hacer pensar que éstos son una
propiedad totalmente general de los GRBs (Chincarini y col., 2007).

Uno de los GRBs interesantes observados con Swift fue el GRB 060218, detectado por
BAT. La duracién del destello es inusualmente larga con Top = 2100 £ 100 s. Justo
después de la deteccién, los espectros Optico de baja resolucion del afterglow y de la
galaxia huésped, mostraron lineas de emisién a un redshift de z = 0.033, el mds bajo
hasta 2006 (Campana y col., 2006).

Fan y col., (2006) propusieron que el afterglow en rayos X de este destello podia ser
causa de actividad continua en el motor central, lo cual podia deberse a acrecién en
retroceso dentro del modelo de colapsar.

El GRB 050904 fue un evento de larga duraciéon y fue el GRB mds distante visto por
Swift con un redshift z ~ 6.3. Este destello mostr6 varias erupciones que pueden ser in-
terpretadas como choques internos tardios relacionados a actividad del motor central.
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Swift también observé al GRB 061007, un GRB muy brillante ahora superado por GRB
080319B y GRB 060614, siendo un GRB largo cercano (z ~ 0.125).

2.7.1  Progenitores

Mediante el calculo de redshifts ya se habia llegado a la conclusién del origen extraga-
lactico de los GRBs, ademads con los flujos se pudo medir la energfa isotrépica emitida
por los GRBs (10 — 10° ergs). Como muchos de los GRBs estan colimados con angu-
los de apertura tipicos de 1 a 20, en realidad la energfa liberada es de 10°° — 10°! ergs. El
motor central debe de ser capaz de generar tales energias y acelerar aproximadamente
10> M, a velocidades relativistas. Para explicar todas estas caracteristicas, el modelo
mas aceptado es el de fireball, el cual mediante choques internos y choques externos
explica la mayoria de las propiedades de los GRBs y sus afterglows. La variabilidad
temporal de los GRBs sugiere que una gran cantidad de energia es radpidamente depo-
sitada por un motor central en un pequefio volumen, el cual es épticamente grueso a
la emisién en gamma, esta es la fireball, la cual se expande adiabdticamente y relativis-
ticamente (con factor de Lorentz >100), esta expansion se detendra cuando la emisiéon
en gamma sea capaz de escapar, esto sucede a 10'! — 10! cm del lugar de la explosién
(Vedrenne y col., 2009). Las caracteristicas principales de los GRBs, como la emisién
principal producida por choques internos y el afterglow producido por la interaccién
con el medio interestelar, son producto de la fireball, pero la cuestién de cudles eran los
progenitores de ésta fireball fue otro tema de investigacion.

Debido a la poca masa expulsada, a la rdpida variabilidad temporal y al volumen
pequefio, se pensd en objetos compactos como posibles progenitores de GRBs; ademds
de que la falta de repeticion hacia pensar en que los objetos terminaban destruidos. Se
propusieron sistemas como la explosiéon de una estrella masiva (modelo de colapsar) o
la coalescencia de dos remanentes estelares compactas, tales como estrellas de neutro-
nes o agujeros negros. Ambos casos culminan en la produccién de un agujero negro
rotante con un disco de acrecién.

Los colapsares son estrellas masivas que rotan, comtnmente estrellas Wolf-Rayet, y
cuyo nucleo de hierro colapsa directamente para formar un agujero negro. En los si-
guientes minutos o segundos que suceden al colapso, el agujero negro acreta la materia
residual del nicleo y emite un jet que serd detectado como un GRB si esta dirigido ha-
cia la Tierra. MacFadyen y col., (1999) encontraron que los colapsares no eran capaces
de producir eventos que duraran menos de 5 segundos, al contrario de la coalescencia
de dos objetos compactos, que son capaces de liberar toda su energia en ~ 20 ms. Esta
fue una de las razones por la que se asocié a los GRBs largos con colapsares y a los
GRBs cortos con la fusiéon de objetos compactos.

De manera observacional, hubo varias asociaciones de supernovas con GRBs largos,
tales como el GRB 980425 con SN 1998bw, GRB 030329 con SN 2003dh 6 GRB 031203
con SN 2003lw (Vedrenne y col., 2009).

Por otro lado, los progenitores de GRBs cortos pueden ser la fusiéon de dos estrellas de
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neutrones o bien una estrella de neutrones y un agujero negro. Estos sistemas pierden
energia lentamente y comienzan a rotar acercdndose cada vez mds, hasta que las fuer-
zas de marea desgarran la estrella (o estrellas) y una gran cantidad de energia se libera
antes de que todo el sistema colapse en un solo agujero negro. Este modelo es apoya-
do por la distribucién de GRBs cortos en galaxias huésped con muy poca formacién
estelar.

2.8 TELESCOPIO ESPACIAL FERMI

El Telescopio Espacial Fermi para rayos gamma fue lanzado el 11 de junio de 2008 en
una 6rbita a 565 kilémetros con una inclinacién de 25.6 grados (Meegan y col., 2009).
Llevaba a bordo dos instrumentos: El Large Area Telescope (LAT) y el Gamma-Ray Burst
Monitor (GBM).

LAT esta disefiado para medir las direcciones, energias y tiempos de llegada de los
fotones sobre un campo de visién (FoV) descartando el fondo de rayos c6smicos. LAT
es un telescopio de detecciéon de pares, lo que significa que detecta rayos gamma de
alta energia cuando estos interacttian con placas de metal convirtiéndose en un par
eTe”. LAT consiste de 16 modulos, cada uno con 18 capas de tungsteno (donde son
convertidos los fotones 1) y silicio, en donde las particulas cargadas causan ionizacion,
la cual produce pequefios pulsos eléctricos detectables. La informacién de varias capas
de interaccion se combina para determinar la trayectoria de la particula (Atwood y col.,
2009).

Cada moédulo de LAT ademads posee un calorimetro, el cual estd formado por 96 crista-
les centelleadores de yoduro de cesio, de 2.7 cm x 2.0 cm x 32.6 cm, cada uno, organi-
zados en 8 capas de 12 cristales. Este mide la energia total depositada.

Este instrumento cubre las energias de 30 MeV a ~ 300 GeV; en particular, LAT tie-
ne alta sensibilidad por arriba de los 10 GeV, esto es de gran importancia para estudiar
los objetos cosmicos a estas energias. Ademds,LAT tiene un FoV del 20 % del cielo total
(Harrington y col., 2008). (Atwood y col., 2009).

Por otro lado, el objetivo de GBM es aumentar el estudio de los GRBs de Fermi, al hacer
observaciones a bajas energias (~ 8 keV a ~ 40 MeV). Entonces la combinacién GBM-
LAT provee mucha mads informacion acerca de los espectros de los GRBs. Otro objetivo
de GBM es proporcionar localizaciones de los destellos casi en tiempo real para poder
redireccionar la sonda espacial y que LAT pueda obtener observaciones de la emisiéon
tardia de los destellos y difundir las posiciones entre la comunidad de observatorios
en tierra. GBM se compone de 12 detectores centelleadores de yoduro de sodio, dos de
germanato de bismuto, una unidad de procesamiento de datos y una caja de energia.
GBM también posee el Bus de Datos de Comandos y Telemetria (CTDB) del inglés
Command and Telemetry Data Bus; éste transmite comandos de la sonda espacial a GBM
y transmite datos de GBM a la sonda. También CTDB se usa para enviar notificaciones
inmediatas de GRBs a tierra y para la comunicaciéon entre GBM y LAT. La sefial de
pulso por segundo (PSS) proporciona una notificacién inmediata a LAT cuando GBM
se activa (Meegan y col., 2009).



AFTERGLOWS

En este capitulo se dard una descripcién del modelo més aceptado para explicar
las curvas de luz de los afterglows tipicos observados en los GRBs largos, de aqui en
adelante llamados simplemente GRBs. Este capitulo comenzard con una explicacién ge-
neral de los componentes principales de un GRB, basada en el review de Piran, (2005)
y después seguira la estructura de lo expuesto en la seccion Radiative processes de Ku-
mar y col.,, (2014). Las ecuaciones de este capitulo, tienen su base mayormente en lo
expuesto en Fraija, (2015), Fraija y col., (2016a) y Fraija y col., (2016b).

3.1 COMPONENTES GENERALES DE UN GRB

Uno de los primeros problemas que apareci6 a lo largo del estudio de los GRBs,
fue el problema de la compacidad. Este problema surgi6 a partir de observar que los
GRBs posefan un espectro no térmico y sin embargo, las variaciones en su luminosi-
dad implicaban que se trataba de una fuente muy compacta y por lo tanto, una fuente
Opticamente gruesa. El problema de la compacidad tiene solucién si la fuente se mueve
a una velocidad relativista hacia el observador con factores de Lorentz I' 2 100 para
asi obtener una fuente 6pticamente delgada (Piran, 1999).

Otro componente general en los modelos de GRBs es la disipacién del material re-
lativista, la cual provee la energia necesaria para el GRB y su afterglow, esta disipacion
se da en la forma de choques no colisionales. Es de comtin acuerdo que la produccién
del afterglow se debe a la interaccién de los choques externos con el medio que rodea a
la explosién (Piran, 2005).

La base del modelo de choques externos para dar explicacién a las observaciones de
los GRBs es la emisién de sincrotrén proveniente de los electrones acelerados dentro
de los choques. La emision de sincrotrén concuerda de manera significativa sobre to-
do con las observaciones de los afterglows. Una alternativa a este tipo de emisién es
sincrotrén self-Compton (SSC), para producir el espectro observado (Piran, 2005).

3.2 CHOQUES RELATIVISTAS
En la fase inicial de la fireball, 1a onda de choque viaja con factor de Lorentz de bulk

constante I' = T';5y = 7, al propagarse esta onda en el medio, genera un choque que
se desplaza con factor de Lorentz I'y, = 212t
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La onda de choque se mueve relativisticamente con una velocidad v definida como
B=uv/c=(1-1/T?V2 (0 1/T? = 1 —v?/c?). Considerando dos fotones emitidos
por el mismo electrén a distintos radios R y R sobre el eje del jet. Suponiendo que
el primer fotén que se emite es desde Rj, éste alcanzard al observador antes que el se-
gundo fotén, con una diferencia de tiempo 6t = [(R; — R1)/v — (Ry — R1)/c¢]. Cuando
[ > 1 se tiene AT = (Ry — Ry)/2cT’2. Bajo estas condiciones la escala temporal para
el observador es Tg ~ R/2cT2. Esta relacién cambiara si la velocidad de expansion
no es constante (Sari y col., 1997). Este caso es importante durante la fase de afterglow,
cuando la fireball desacelera a causa del medio (Piran, 2005).

3.3 PARAMETROS MICROFISICOS

Se tienen dos pardmetros para describir las condiciones de la regiéon que radia, estos
son €, y €g. El primero de ellos es la razén que hay entre la energia de los electrones
y la energfa que ha sido disipada en el choque; mientras que €p es el cociente de la
energia magnética y la energia disipada en el choque (Vedrenne y col., 2009).

La teoria de equiparticion se aplica para choques internos, en donde se supone que
la energia esta distribuida de manera equitativa entre protones, electrones y el campo
magnético. Ademads, se tiene la suposicién de que €, y €p son constantes a lo largo de
toda la evolucion de la explosion, ya que no es facil determinar si detrds del choque
existe algliin mecanismo de intercambio de energia entre protones y electrones, o si se
tiene un plasma con dos temperaturas.

En modelos de choques externos, se ajustan los pardmetros microfisicos para que re-
produzcan el espectro observado y la evoluciéon temporal del afterglow (Panaitescu y
col., 2001).

3.4 PROCESOS RADIATIVOS

Generalmente, se utiliza el modelo de choques no colisionales para la aceleraciéon de
particulas. En los choques no colisionales las particulas son aceleradas cuando cruzan
un choque repetidamente. Las irregularidades en el campo magnético contintian dis-
persando a las particulas de regreso, por lo que contintian cruzando el mismo choque
(Piran, 2005).

Para GRBs, en donde se tienen choques relativistas, el proceso de radiacién es un poco
mas complicado. Pero se pueden aplicar los mismos principios del caso no relativista
si se tienen campos magnéticos.

El espectro energético de las particulas aceleradas en choques relativistas es una ley de
potencias, como en el caso no relativista (por ejemplo en aceleracién de rayos c6smicos).
La pendiente de esta ley de potencias tiene un valor casi universal de p ~ 2.2 — 3.3,
esto estd sustentado por varias observaciones de afterglows, aunque en algunos casos
se tiene p < 2 (Panaitescu y col., 2001).



3.4 PROCESOS RADIATIVOS

3.4.1 Emision de sincrotron

En la emision de sincrotrén estdn involucrados: el factor de Lorentz de los electrones
relativistas (.), la fuerza del campo magnético (B) y el factor de Lorentz de bulk de
todo el material (I').

Supoéngase un electrén relativista con factor de Lorentz 7., velocidad v, y masa m,, que
se mueve de manera perpendicular a un campo magnético B.

El campo eléctrico en el sistema de referencia en reposo del electron es:

g = Je%b
c

Entonces usando la férmula de Larmor, se tiene una potencia de sincrotrén:

b _ 2*E?  24*B*y*02  orB?y2v?
YT 33m2 - 3cdm,  4me

(1)

donde o = 87tq*/3m?2c* es la llamada seccién eficaz de Thomson.

La potencia por electrén para una distribucién isotrépica de dngulos de inclinacién es
menor que la expresién anterior por un factor de 2/3:

Pon = 3= 0me = “on

20rB*y*0?  orB?yic

(2)

Se puede reescribir la ecuaciéon (2) usando la expresion para la densidad de energia
stica Ll § gl
magnética Up = — = —
& 87T y c

4
Psyn = gaTcUB’yg,Bz. (3)

Psyn es una cantidad invariante de Lorentz y por lo tanto proporciona la potencia
correcta observada en el sistema de referencia de laboratorio. La frecuencia de Larmor
(6 velocidad angular) para el electrén es:

wip, = qB .
YelMeC

(4)

Debido a la colimacién relativista de los electrones, la radiacién de los electrones que
recibe un observador distante, como ya se ha dicho, esté sujeta al lapso de tiempo que

21



22

AFTERGLOWS

» to observer

Figura 8: La radiacion recibida por el observador proviene sélo de un segmento de la érbita del electron,
mientras el vector velocidad del electrén esté dentro de un dngulo ;! desde la linea de vision
(Rybicki y col., 2008).

el vector velocidad del electrén esté dentro del dngulo 7, !, medido desde la linea de
visién del observador, como se muestra en la figura 8.

La duracién de la emisién también depende del angulo y es una fracciéon ~ 1/, del
tiempo orbital total. Esta duracién es:

1 2m 2
6t v — = ~ : (5)
TT%e WL YeWL
La duracién de la emisién recibida por un observador seré:
2 1 1 YeMeC MeC
(Stobs ~ 52" 3 ~ = 93 ~ s (6)
YeWr 27; e WL GeBy? qeB;
entonces, la frecuencia caracteristica de sincrotrén es el inverso de este tiempo:
2
qi’B’)/e
Weyn ~ ,
e ?)
y por lo tanto se tiene la frecuencia ciclica:
w By?2
v _ _syn YeD7Ye (8)
syn 27_(

27Tm,C

En esta frecuencia se encuentra el méximo del espectro de sincrotrén y debajo de ésta,
el espectro se comporta como ~ v!/3. Esto dltimo determinado por la transformada
de Fourier del perfil de pulsos de sincrotrén, y decae exponencialmente para v > vgyy,
como puede observarse en la figura 9.

La potencia de sincrotron en vs,;, se calcula usando las ecuaciones 1y 8:

orBm,c?

Pv,max = Psyn (Vsyn) = Psyn /Vsyn = B
de

9)
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‘ .
107 107 10°

w/wh\‘l]

Figura 9: Espectro de sincrotrén para un sélo electrén (Kumar y col., 2014).

Ya que los electrones son acelerados por choques, la distribucién mas sencilla a consi-
derar es:

dn, —p
[ , 10
d')’e r)/e ( )

para e > Ye,min

Siendo 7, uin €l factor de Lorentz minimo de los electrones y ademads se requiere que
p > 2 para que la energia no diverja para valores grandes de 7.

El factor de Lorentz minimo de la distribucién esta relacionado con €, de la siguiente
manera:

—2\m
Ym = Yemin = €e <Z_l> %7- (11)
e

Donde m; es la masa del protén y ademds v, caracteriza a su correspondiente
frecuencia de sincrotrén:

Vi = Vsyn (Ym)- (12)

Para obtener el flujo (F,) correspondiente a la parte donde 4. > 7, se suman las
contribuciones al flujo especifico en v (F,) de aquellos electrones con factor de Lorentz
mayor a:

27TVM,C 172 (13)
r),]/ qu * 3
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1/3
Y usando Py, (v) o ( ) , se obtiene:

Vsyn
o0 dn, o0 (v 1/3
F, :/V dVeT%PSyn(V) & /V dyeye (Vsyn>
o _ 27Tm,c 1/3 2mTvm,c /3 reo —p_2/3
[ () () " [
Tv Tee qe B’Yg qf B Tv Tee

1/3— -
23 | =371 ~ 37, "
1-3p

—(p=1)

) . 1—

Lo que implica F, « 7,7, pero 7, « v1/2, por lo tanto, F, « v—2
Otra frecuencia caracteristica de sincrotron es la asociada con el enfriamiento de los
electrones, denotada por v, y definida a partir de su factor de Lorentz 7y, como: v, =

Vsyn (Yc)-

Estos electrones se enfriardn en un tiempo fy durante el cual, los méas energéticos
(Ye 2 7c) perderdn gran parte de su energia (m.c*y,) y su factor de Lorentz caerd
por debajo de 7.

Esta pérdida de energia se representa utilizando la ecuacion (2) y se tiene:

d orB2y2c
ameczfye = T 67:6 . (14)

Por otro lado, se define a . a partir del tiempo #y:

N MeC?ye _ brm,c
0 =

orB ¢ grB2y,.’
671

obteniendo:

67Tm,c
o (TTB2t0 '

(15)

Ye

El indice de la ley de potencias del espectro cambia en v, debido a que la funcién
de distribucién de electrones para 9. > <. se debe modificar a causa de la pérdida
de energfa. Esta modificacién se puede obtener de la ecuacién de continuidad de los
electrones:
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d dn, 0 [ ) dne]
— + — —— | =85 ,
otdy, 9y | '‘dv. (7e)
. orB*y2 .
donde 7, = — p—— de acuerdo a la ecuacién (14) y S(7.) es la tasa a la que los
e

electrones con factor de Lorentz v, son inyectados al sistema.

L , (9 :
Esta ecuacion tiene una solucién estacionaria <8t =0 ) para un campo magnético
independiente del tiempo. Esta solucién es:

dn o
3 9,1 para v < e < Y- (16)
Ye

donde 1, es el factor de Lorentz minimo de los electrones inyectados, es decir: S(1y,) =
0 cuando v, < Y-

Para obtener el flujo de sincrotréon correspondiente al segmento 7. < 7. < Y, se
integra sobre 7, de manera andloga al caso 7y, > 7, usando la distribucién dn./d7y. o

e

3 _ 3 _
oy’ [5%5/3} <7

pero v, « v!/2, por lo tanto F, & v=/2 para v, < 7, < Ym.

. . - —p-1

Para 9, > 9 > 7m la solucién de la ecuacién de continuidad es dn,/d7y, o v, " para
el caso estacionario. Entonces de manera analoga a los dos casos anteriores, el espectro
de sincrotrén para este tltimo segmento se obtiene integrando sobre 7,:

© dn, © _ 1< v >1/3
F, = dye— Psyn (V) d P —_—
v= ) v syn (V) e Voo

2rvmec\ 2 e —p—1-2/3 0 —p-5/3
<><< €> /d“me” /<><73/3/ dyere "

qu Y
—p—5/3 —
O(,)/2/3 3’)/1/ P . 371/ P
! 3p+2 3p+2
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pero 7y, vi/2, por lo tanto F, o y~p/2 para ye > ve > Y-

En resumen, se tiene el siguiente comportamiento del flujo en los distintos segmentos
del espectro de sincrotrén:

A frecuencias menores a la frecuencia donde se encuentra el pico de sincrotrén,
siempre se comporta como F, « v!/3.

(p=1)

Para v, > y;, se tiene F, x v~ 2

1/2.

Para v, < 7. < ym se tiene F, x v~

Para ¥, > ¢ > ym se tiene F, & vP/2,

Los electrones més energéticos siempre se enfriardn mads rapido, esto corresponde al
caso Ye > 7Yc > Ym, por lo que la parte mas alta del espectro siempre se comportaré
como F, &« v P/2,

Para los demds segmentos del espectro se tienen dos casos:

1. Y¢ < Yms
2. 9% > Y-

Estos casos corresponden a los regimenes de enfriamiento rapido y enfriamiento lento
respectivamente y se explicardn a continuacion:

3.4.1.1 Enfriamiento rdpido (v < Ym)

En el régimen de enfriamiento rapido todos los electrones se enfrian rdpidamente y
el fluyjo maximo se encuentra en v.. Para el segmento donde 7, < 7. < 7y se tiene
F, & v~1/2 como ya se vio antes.

En resumen, el flujo de sincrotrén observado para este régimen es:

(v/ve)Y3F), max Ve > v,
F=19 (v/v))"V2F, max Uy >V > 1, (17)

(Vm/Vc)il/Z(V/Vm)ip/sz, max V > VUp.

donde F, qx es el flujo méximo observado.
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3.4.1.2  Enfriamiento lento (y. > )

Los electrones con 7y, ~ 7, que conforman la mayor parte de la poblacién no se
enfrian, sélo lo hacen aquellos con 7, > .. El flujo maximo se alcanza en v;, y para
los electrones con 7y, > 7y, el espectro se comporta como F, o v=(P=1)/2 hasta v,.

El flujo de sincrotrén observado para este régimen es:

(V/Vm)l/SFv, max U >V,
Fo=1q (v/vy) P=D/2F, o Ve >V > Uy, (18)
(Vc/Vm)7(;771)/2(1//1&)7’?/21:1/, max V > V..

En la figura 10 se muestra el espectro de sincrotrén en ambos casos, enfriamiento
répido y enfriamiento lento.

Slow cooling Fast cooling

vl

(P12

|
|
|
I
]
1
1
|
1
|
I
1
1
1
|
|
I
]
1
1
1
|

Va Vm Ve Va Ve Vm

Figura 10: Espectro de sincrotron para los casos de enfriamiento lento (izquierda) y enfriamiento rdpido
(derecha) (Piran y col., 1998)

El enfriamiento rdpido debe ocurrir durante el GRB: los choques relativistas deben
emitir su energia eficientemente. Ademads, la pulsacién no serd variable si el tiempo
de enfriamiento es muy largo. Los electrones deben enfriarse rapido y liberar toda su
energia. Es mds probable que durante las etapas tempranas de un choque externo es

decir, durante el afterglow, haya una transicién de enfriamiento rdpido a enfriamiento
lento.

3.4.2  Auto-absorcion de sincrotron

En la emisién de sincrotréon puede haber absorcién, en donde un fotén interactta
con una carga dentro de un campo magnético y es absorbido, dando su energia a la
carga. Otro proceso que puede ocurrir es la absorcion negativa, en la cual la particula
es inducida a emitir con més intensidad hacia una direccién y a una frecuencia donde
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ya hay fotones presentes (Rybicki y col., 2008). Este fenémeno de auto-absorcién provo-
ca un quiebre en la parte baja del espectro de sincrotrén, ya sea v>/2 o v? segtin Rybicki
y col., (2008). v®/2 es obtenido cuando la frecuencia de sincrotrén de los electrones que
emiten la radiacién de auto-absorcién, estdn dentro del intervalo de auto-absorcién. v
es obtenido cuando la radiacién de auto-absorcién, se debe a los electrones de baja
energia que emiten eficazmente a altas energias (Piran, 2005).

La auto-absorcién de sincrotrén es probablemente irrelevante durante el GRB, sin em-
bargo, la auto-absorcién aparece frecuentemente durante el afterglow y es observada
tipicamente en emisiones en radio (Granot y col., 1999).

3.4.3 Radiaciéon de Compton inverso

Cuando un fotén de frecuencia v es dispersado por un electrén de mayor energia, el
fotén gana energia en el proceso. Si el factor de Lorentz del electron es v, y hvy, <
m.c?, entones la frecuencia promedio del fotén dispersado es vs ~ v'yg.

Si un electron se mueve a través de un campo de radiacién donde la densidad de
energia en fotones es U,, la potencia en fotones dispersados por Compton inverso
(Pic) posee un factor 2 para cada fotén que surge del impulso de energia:

u
Pic ~ UT/dvh—JhV’yg ~ orlU, . (19)

donde U,dv es la densidad de energia en fotones de frecuencias en el intervalo
[v,v+dv].

Un caso importante de la radiaciéon de Compton inverso sucede cuando los fotones
dispersados son producidos por sincrotrén, es decir, los electrones que producen los
fotones también dispersan a esos mismos fotones mediante Compton inverso a ener-
gias mucho mads altas. Este proceso llamado SSC por sus siglas en inglés ”Synchrotron
Self-Compton” es importante para los GRBs.

3.4.3.1 Espectro de Compton inverso

El espectro de la emisién de Compton inverso se obtiene haciendo la convolucién de
la distribucion de electrones con el espectro de fotones:

__ 307(4R) vic dye dne vic
Fic(vic) = T/dv 2 Fsyn(v)/ v d%]: i) (20)

2

donde F(x) ~ 3

(1 - x)/ X = VIC/4’YEV'

Estas ecuaciones implican que el espectro de Compton inverso F,,. para un espectro de
fotones descrito por una funcién J (donde los fotones tienen frecuencia vp) y una distri-
bucién de ley de potencias para electrones con indice p con un quiebre a bajas energias
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en y,;, es proporcional a vic para vic < 442 vy. Por lo tanto, la parte de baja energia del
espectro de Compton inverso puede ser mucho mas dura que el espectro de sincrotrén
mds duro posible (v!/%) cuando la auto-absorcién de sincrotrén es despreciable. A més
altas energias de fotones vjc > 4721y, el espectro de Compton inverso tiene un indice

(p—-1)/

- 2 . . .
asintético v, , el mismo que para sincrotrén.

3.5 TEORIA DE afterglows

El modelo estandar de choques externos para explicar los afterglows de GRBs (Més-
zédros y col., 1997a; Piran y col., 1998) considera que el espectro observado se debe
a la radiacién de sincrotrén o Compton Inverso proveniente de electrones acelerados
en los choques. Este modelo involucra una fireball que se expande relativisticamente a
través del medio interestelar con factor de Lorentz I'y (antes de ser desacelerada por el
medio) y con energia E. Entonces se forman dos choques: un choque hacia atrds que se
propaga en el cascarédn relativista reduciendo su velocidad e incrementando su energia
interna; y un choque hacia adelante que se propaga hacia el medio interestelar prove-
yéndolo de velocidades relativistas y energia interna. Una discontinuidad de contacto
separa el material chocado en el cascardn relativista, del medio interestelar chocado
(Piran y col., 1995).

Debido a que los GRBs largos estdn asociados con el colapso de estrellas masivas, el
medio que rodea a la explosién estd influenciado por el viento de la estrella. Entonces,
si el choque hacia adelante se propaga en el medio interestelar, el choque hacia atras
se propaga en el viento de la estrella (en el sistema de referencia en reposo del viento)
(Pe’er y col., 2006).

En esta seccion se expondran los principales resultados fisicos del modelo de choques
externos y se utilizardn para derivar las curvas de luz que més adelante darén explica-
cién a los afterglows en 7y, 6ptico y rayos X observados en el GRB 160625B.

3.5.1 Interaccion con el medio interestelar

El choque propagado hacia el medio interestelar, continuamente calienta gas nue-
vo y produce electrones relativistas que pueden dar origen a la radiacién retrasada
observada en los afterglows, con duraciones de dias a meses (Waxman, 1997).

3.5.1.1 Sincrotrén en choques hacia adelante

Se considerara la expansion hacia adelante de la onda de choque a través de un
medio interestelar con densidad de particulas #,.

Como ya se vio en la seccion de Emisiéon de Sincrotrén, el factor de Lorentz minimo
de la distribucién de electrones dn,/dy, « v, P es:

_ e (P=2\ ™M
mw=e(E23) Mo, (21)
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Por otro lado, el campo magnético para el choque hacia adelante se calcula usando
2

la densidad de energia magnética: Up = T y U = Up/ep, yde U = 41ﬂ2mpngc2 se
obtiene:

2
2 _ B
87'[(:‘3’

41"2mpnec
de la ecuacién anterior se obtiene el campo magnético:

B= (327rmpn663)1/zfc. (22)

De la ecuacion (3) se obtiene la potencia de sincrotrén, considerando los efectos del
redshift cosmolégico en el factor (1 + z):

4 , I? B?

PS}/H = gO’TC’)/e mﬁ (23)

Y de la ecuacién (7) se tiene la frecuencia de sincrotrén:
_ T gBy

Wsyn = 14+z mec (24)

De la ecuacién anterior se obtiene la frecuencia ciclica:
_ 7 4.B%
Vsyn(’)’e) T 14z 27me (25)

De estas tres tltimas ecuaciones y de la ecuacion (9), se tiene la potencia de sincrotrén:

I orm.c*B
P ~ —_ 6
v,max 1+2 3(]3 (2 )

Calculando el tiempo de enfriamiento para este proceso,

o E. T YeteC? _ 6mmec(1+z) (27)
= = — = .
dE,/dt 14z %UTC,)% (112)2 éin orycYB
Sustituyendo la ecuacién (22) en la ecuacién anterior:
. 6rtmec(1+ z) 3 me(l+2z) (28)

oy L (32mtmyneeg)T2c? ~ 16 mycory I3n.ep’
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Despejando 7. de la ecuacién (28):

_ 3 me(l+2z) (20)
7= 16 myoregctI®n,’ 9
De (22) y (25) se tiene la frecuencia:
1/2
2 (8myn.epq? )
Vsyn (7e) = Te- (30)
T T 1 4 ( Tm2 ¢

Usando la ecuacién anterior (30) se pueden calcular las energias de quiebre para cho-
ques hacia adelante v, f = Vsyn(Ym) ¥ Ve,f = Vsyn(Vc):

z\ﬁq md/2 _9
Vi, f = Vsy”(’)’m) = i <P

2
~1.2 .1/2,1/214
23 P_1> (1+2z) e e ;n /7T (31)

V2 Mede —3/2, —3/2,—2p—4
= 1+2z)e n [ R
1287'(1/2 m?/zo'%cz( ) B.f

Vef = Vsyn(')’c) (32)

’,

También se calcula el flujo méximo observado a una distancia D de la fuente:

NePymax  47R3n, T orBmec* 1 R3n.JTorBm.c?
47D2 3 1+z 3q. 4nD,  99.D%(1+z)

Fv,max,f =

Sustituyendo la ecuacién (22) en la expresion anterior:

427 memy/ *orc®
9

de

Fomax,f = (1+2) " ey *nl/*R*D; T2,

Pero D, = D(z) = , entonces:

()

V271 mem},/chT@
Fv,max,f = 9 q
e

(1+2z)el/?n32R3D212. (33)

Ahora, se tienen que encontrar los valores de I' y R en funcién de ¢ para describir las
curvas de luz de los afterglows. Se limita la discusién a un choque esférico de radio
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R(t) que se propaga en un medio con densidad constante #,. Se considerara el limite

totalmente adiabéatico para describir la evolucién hidrodindmica del choque.

En el caso adiabético, la energia E del choque esférico es constante y esta dada por:

E=UV, donde U= 4F2mpnec2.

Entonces,

4 1 4
E = (4I%mpn.c?) <3R3) <4> = §7rl“2neR3mpcz.

Despejando I™:

3E 12
r=(-—>"> ) .
<47ng3mpc2>

O en términos de R:

1/3
R (3 7
4T 2nem,c?

Por otro lado, se tiene el tiempo dindmico para GRBs:

R
t~ ﬂ(l—kz).

Sustituyendo R de la ecuacién (36) en la ecuacién (37) se obtiene:

3E 3142 [ 3E(1+2)?

1/3
t~ .
<47t1“2nempcz> 212%¢ (327r1"8nempc5>

O en términos de I':

. ( 3E(1+z)3 )”8.

327n,m,cSt3

De las ecuaciones (37) y (35) se tiene:

3Et 4
R= )
2mtnempc(1 + z)

(34)

(35)

(36)

(37)

(38)

(39)

(40)
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Las ecuaciones anteriores para los quiebres de energia y el flujo maximo [31, 32 y 33]
se expresardn en funcién de t usando la expresién para I' de la ecuacién (39):

3 qemy  (p—-2\*(1+z\'?, 1/211/2,-3/2
V’”'f:\[znmg&ﬂ - 5 €,€5 “EV "t . (41)

9 [2meq.ct/? (142 1z —3/2, —1p—1/2,—1/2
i =\ ma (7)) e e B )
r _ 1 meorc (1 + Z> el/znl/zD,ZE. (43)
S e myq. \ 2 )P

3.5.2  Curvas de luz para enfriamiento lento

Sustituyendo las energias de quiebre (41), (42) y (43) en el flujo de sincrotrén para
enfriamiento lento, se obtiene:

D v1/3 172 U >V,
F,=¢ Ev-0/2430p-D/4 . >y >, (44)
Fyp/24—(Bp-2)/4 v > .

donde,
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-1/3 _
D — \/§ < 1 > ' Pmgor <P - 2> 23 (1 +Z>5/6 e 2/31/3,1/2)~2F5/6
2 3271 AEL/B ;7/6C11/6 P—l 2 ef Bf
-1)/2 _ _
. \F (r—1) < 1 > g 3)/2m,(f” 312, <p_2>p1
S \V2 3vV27) =172 3=/ 2(5p-9)/4 \p — 1

5 ef €Bf

P (16)7 9\F S g 22 p—2\""
-\ 3 32V 3 3v21t) plp-1)/2p 3022 5(p-2)/4 \ p — 1

1+z (p+2)/4 1 _(p—2)/4y-2 2)/4
( 5 ) e egy D TREWTR/A,

—5)/4
<1+Z>(’7 " 1 0 2 2 e

Estos resultados son consistentes con las curvas de luz halladas en (Fraija y col., 2016b).

Los calculos a detalle se encuentran en el apéndice A.1.

3.5.3 Jet break

Cuando el factor de Lorentz total cae por debajo de I' ~ 9]._1 aparece un quiebre
(break) en la curva de luz, ya que la superficie que observamos se ha vuelto méas grande
que la superficie que emite. Esta etapa se puede ver claramente en la curva de luz de
los afterglow y por lo tanto la emision del afterglow puede ser afectada por la evolucion
del jet antes y después de su desaceleraciéon y su expansion lateral.

La energia antes del jet break (I' > 9]-_1) es:

167

E =
17

— R T nem . (45)
Y después del jet break (I' ~ 9].’1):

1
E= gr*ZRg’lﬁnemﬂcz. (46)

El tiempo de desaceleracion:

17 13 1/3,,—-1/37-2
p



3.5 TEORIA DE afterglows 35

Ya se tienen las energias de quiebre y el flujo maximo [31, 32 y 33] para el espectro de

sincrotrén en un medio interestelar para un choque hacia adelante:

Zﬂqemg/z p—2 2 1
_ /2,1/24
mf = 3 <p—1> (1+2)""e ey pme T,

V2 mege 3/2,-3/2;-27 4
VC/f _1287-[1/2 m?)/zo-%c2 (1 + Z)er e t r 7

V2 V2 mem; Y 2orc B
Fv,max,f = 12 pq (1 + Z)€}3/21’Zg/2ED 2,
e

Despejando I' de (47):

-1/6
1287tm ¢
I = (17?’) (1 +Z)1/2E1/6n;1/6t71/2.

Sustituyendo (49) en (48):

2/3 gumll/6 (1 _ o\ 2
Vpn,f = 2\7/[6 17 s P (1—1—2) eV
, 128 mgclo/3 p— 1 ef Bf

Ve f = (128)*1/37T1/6 m;5/60.%c4/3

128 5/6 Bf "

1/6E2/3t 2

9+/2(17)?/3
\f( ) Mefe (1+2)" eB?(/z 65/6E72/3’

1/3 —
_ V2 <17> M(1+Z)zel/2 Vop=2pt/3t,

Fomax = 12,576 %,

3.5.3.1  Curvas de luz para enfriamiento lento

flujo de sincrotrén para enfriamiento lento, se obtiene:
(
G v1/3¢-1/3 U >V,

Hvy P-D/2t=p 4. >y >,

<
|

[vP/2tp V> .

(48)

(49)

(50)

(51)

(52)

Sustituyendo los breaks espectrales (50), (51) y (52) para después del jet break en el

(53)
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donde,

1/9 ~2/3
G = (17 m" 2oy p—2 (14 2)3/3e2/3¢1/3,2/9 D=2 E10/9
12 \ 128 qﬁ/Sm},3/9n4/9c2/9 p—1 ef CBflle ’

- (p—3)/2, (33p—38)/6 -
2(p=1)/2(\/2)(p+1)/2 ( 17 >P/3 ( e’ “my oT (P - 2> =y (1+42)B+p)/2
e

H = =
12 128 3p=5)/2 (5p-9)/3 £ (7p-17)/2 \ p — 1
egiijl)eépjjl)/4n£3*p)/12D72E3+p/3,

L@ et PRy o2y
= 47_[7p+4/12 (128)2;1*1/6 m;?6711p/12c5p77/3 p —1

p=1_p=2/4 —(p+2)/12 -2 pp+2/2,—
€ r €ps Mo D~“EP tP.

Los calculos a detalle se encuentran en el apéndice A.

3.6 VIENTO ESTELAR

Z

Se considera un viento estelar descrito por una densidad p(R) = Ar~* 6 n(R) =
(A/ mp)r_k donde A = M, /470y y M., es la tasa de pérdida de masa, v, es la veloci-
dad del viento y A = 5 x 101 A,, donde A, es un pardmetro de densidad del viento
estelar.

Una teorfa de choques relativistas fue formulada por Blanford y Mckee (1976) en el
contexto de jets de AGNSs, la cual resultéd ser ttil para interpretar los afterglows de
GRBs en rayos X, 6ptico y radio; en este articulo se obtiene una energia total:

_ 8WAI?R3F¢?

E=—r— (54)

donde R es el radio de la onda de choque y se toma k = 2 para el caso de viento estelar.

De esta ecuacion se tiene que:
TR V2 (55)

La condicion de choque ultrarelativista implica un factor de Lorentz para el gas de:

Yg < I/V2. (56)
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Y ya que E es constante, se tiene: 7, o« R71/2.

Para un observador que tenga al centro de la onda de choque sobre la linea de vision,
el tiempo en el marco de referencia de este observador sera:

R

t = p
8vic

(57)

donde el subindice L en el factor de Lorentz del gas indica qué este se midi6 sobre la
linea de vision.

La ecuacién (57) se puede escribir:

R

— Treers (58)

donde se usaron R = (R, 74 = ( -1/ 2'ygL y la ecuacién v =T’/ /2 para un material
tipico, siendo { una constante con valores:
» ( = 0.56 para frecuencias altas donde F, o v=(p=1/2

» { = 0.78 para frecuencias bajas donde F, o v1/3.

Para el caso de viento se cumple que 74 & R™1/2,
Se sustituye I'? = 292, =2 Ry = R en la energia (54) para k = 2, obteniendo:
Y Tt 8tc 4tc sla by p ’ '
4AR3c
E= "L
18t (59)
Entonces,
9t \ !/
Ry = .
k <27TAC> (60)
Usando R = R en la ecuacién (60):
R [ 9Et \'/? 61)
.  \2mAc ’
Y tomando en cuenta el redshift cosmoldgico, se tiene (Fraija, 2015):
R= 5% (142)12EV201/2471/2, (62)

= oxl/2.1/2
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Por otro lado ya se tenia '@L = Ry /8tc de la ecuacién (57), pero R, = R(, entonces:

R
Cvﬁm = 8tc’ (63)

Si en la ecuacion (63) se sustituye el valor de R de la ecuacion (62) se obtiene:

3 (1+2)"* 14 1/a 414
’YgL = \/; 7T1/4C3/4 E t A . (64)
Para el caso de viento el radio de la onda de choque sobre la linea de visién es:
3E3t \'7°
R =(—0 , 6

donde Ej es la energia inicial y I'g es el factor de Lorentz inicial del frente de choque.
Y la evolucién del factor de Lorentz de la onda de choque estd dada por:

Eo -1/3
Cuis = (grater;) (66)

En el caso de viento, la densidad constante del medio interestelar es reemplazada por
-2
p=Ar-.

Sustituyendo R de la ecuacién (62) en esta densidad:

drtc 4 _
o= (1—}—2)@E 17142, (67)

3.6.1  Espectro de sincrotrén en choques hacia adelante

Ahora se sustituye la densidad del viento en las energias de quiebre de sincrotrén
para medio interestelar [41, 42] y el flujo maximo (43), (vi» para viento es igual que
para medio interestelar):

3 ey (p=2\?(1+2\"? 5 /300, 3
Ve = \/;n'mgc5 - <p—1 . €2el/2E1/2473/2, 68)
2782 3 meqe (142\ " 300 00, 2,/
[ — —
Yef T 1287 \/;U%cl/z 2 e ETATET (69)
2 meorc®? (142 3/2 1/2 4 e 1
lf‘,]mux,f: o7 empqe 5 eB/ AD2EV/24-1/2, (70)
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3.6.2  Sincrotron self-Compton (SSC)

De las ecuaciones para el radio (62) y el tiempo (57), se tiene un tiempo de desacele-
racion (Fraija, 2015):

_ —4 4—1
tdec = m(l + Z)Er A (71)

Por otro lado, tenemos el tiempo de enfriamiento de sincrotrén para medio interestelar
de la ecuacion (28):

3m 1 13—
tsyn = @(1 —l—z)eBlp =341, (72)

Para SSC se afiade un término extra de correccién: (1 + xr) ya que algunos fotones de
sincrotrén serdn dispersados mediante Compton por los mismos electrones que pro-
dujeron la radiacion de sincrotrén, produciendo un componente de Compton inverso
a mayores energias.

Entonces, la ecuacién (72) se convierte en:

3m,

_ -1 1, —1p-3,-1
tsyn_@(l+xf) (1+z)eg p T2, . (73)

donde (1 + x¢) esta dado por (Sari y col., 2001):

77€e,f . ﬂee,f

1+ —=, si —2 « 1,
€B,f GB,f
1—|-Xf = "
€ €
1+ ('“f) ;s Tef 5
eB,f €B,f
donde,

2-p
<% > ,  para enfriamiento lento.
p=4 2"

1, para enfriamiento rapido.

De la ecuacién (73) se obtiene el factor de Lorentz de enfriamiento:

,)/ssc — 3m€
¢ 16cor

(L+xp) " (1 +2)eg 07 T 0k, (74)
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Reemplazando tsy, por 4. y la densidad de la ecuacién (67) en la ecuacion (74), se
tiene:

3m,cg? _ 1ol
yise — ;Tg(l +x) 7 1(1+2) leg TA L, (75)

Para hallar las energias de quiebre de SSC se toma en cuenta que los electrones acele-

rados por mecanismo de Fermi en el choque hacia adelante pueden dispersar fotones
de sincrotrén hacia mayores energias:

i o~ 292", (76)

donde i € [m,c].

De la ecuacién anterior y las energias de quiebre y el flujo médximo para sincrotrén en
viento estelar [68, 69, 70] se tienen:

3v3 gemy  (p=2\*(14+2\ 410, 1/2, 2
Vrsns,cf = 8 77:3/21’]’1?6'4 p_l 2 €€€B EA t 7 (77)

1/SSC ~ 729\/562 qemg
of 7 204873/2 g2

(1+2)2(1+xp) e’/ 2 A 2ER. (78)
Por otro lado, el flujo maximo para SSC se calcula como:

or Syn

ssc ~

v,max,f — mierV,maX/ (79)
P

donde r se toma de la ecuacién (62) y p de la ecuacién (67), entonces:

w1212 meof

v 814/8g2 mge

(1 _’_Z)Zeé/ZAS/ZDthfl‘ (80)
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3.6.3 Choques hacia atrds

En choques hacia atrés se tienen dos casos:

» Cascarén grueso (I' > T),

» Cascarén delgado (I' < T),
donde I es el factor de Lorentz critico definido como:

3

e =gz

1+Z)1/4E1/4A71/4T9701/4, (81)

siendo Tog la duracién de la emisién pronta del GRB.

En el caso de cascarén grueso (I' > I'c) éste es considerablemente desacelerado por
el choque hacia atrds. Por otro lado, el choque hacia atrds no puede desacelerar al
cascarén delgado.

Independientemente del tipo de evolucién del choque hacia atrés, la evolucién espec-
tral de sincrotrén entre los choques hacia adelante y hacia atrds estd descrita por:

Uy ™ RgRgl/zvﬁj, (82)
vﬁ‘,’, ~ R%/ 272;21/3 w, (83)
Fary = Ry P RMF s (84)
donde,
€
Rg=—4, R = (85)
€B,r €e,f

1+ xy s
T3y, Rwm T

R

y T; es el factor de Lorentz al tiempo de cruce del choque t; ~ (T;/T.) *Top.

Las relaciones anteriores (85) indican que, incluyendo el reajuste, existe una descrip-
cién unificada entre choques hacia adelante y choques hacia atrés; y la distinciéon entre
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campos magnéticos hacia adelante y hacia atrds toma en cuenta que en algunos mo-
delos del motor central (Mészaros y col., 1997b; Usov, 1992; Wheeler y col., 2000) la
tireball podria estar dotada de campos magnéticos “primordiales”.

El choque hacia atrés se vuelve relativista durante su propagacién y el material eyecta-
do es considerablemente desacelerado. Ademas, ya que el factor de Lorentz de enfria-
miento debe ser corregido, se introduce el término R, como un factor de correccién
para el enfriamiento de SSC, donde x, estd dado por (Kobayashi y col., 2007):

€ ) €
M’ S1 7] er << 1,
€Br €B,r
Xr = (86)
1/3
€ ) €
(’7“> s T g
€Br €Br
En este caso,
Yer \7F
<”> , para enfriamiento lento,
Ym,r
1, para enfriamiento rapido.

3.6.3.1 Caso de cascaron grueso

Cuando se tiene este caso el choque hacia atrds se vuelve relativista durante la pro-
pagacion y el material eyectado es considerablemente desacelerado.

El factor de Lorentz al tiempo de cruce del choque t; ~ Toy estd dado por I'; ~ T..
Eventualmente, el tiempo de cruce del choque podria ser menor que Ty dependiendo
del grado de magnetizacién del material eyectado, definido como el cociente del flujo
de Poynting y el flujo de energia de materia: ¢ = L/ Ly, ~ €p, (Fan y col., 2004; Ko-
bayashi y col., 2007; Zhang y col., 2005). En particular, un analisis numérico realizado
por Fan y col., (2004) mostré que para ¢ ~ 1 el tiempo de cruce del choque queda
como t; ~ Toy/6.

Emision de sincrotrén
Suponiendo que los electrones son acelerados en el choque hacia atrds con una dis-

tribucién de ley de potencias y la densidad de energia es dividida en partes iguales
entre los electrones y el campo magnético, el factor de Lorentz minimo es:

\/§ﬂ1/4mPC1/2
Ymr =T o,

—2
(5 - 1) (1+2) Ve, TAVAE-V/ATY (88)
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Y el campo magnético:

8v/27

B;: 37

(1+42)"2el/ TE2T5 /2 A (89)

Usando el tiempo de enfriamiento caracteristico de sincrotrén y el tiempo dindmico,
se puede obtener el factor de Lorentz caracteristico:

Sustituyendo la densidad (67) en el tiempo de enfriamiento de sincrotrén (73), se tiene:

27m,.(?

m(l +x,) e ELATT O (90)

tsyn,r = ’

De la ecuacidn anterior se obtiene el factor de Lorentz caracteristico:

27m,g? “1,.—1p p—21-3
Tor = Gamargr (1+%0) Tleg EATIT 2, (91)

Para hallar las energias de quiebre de sincrotrén para un choque hacia atrés se utilizan
las relaciones (85) y las ecuaciones [68, 69 y 70]:

W 32\652 qem%’ <P_2

2
Vim,r 9 mecs2 \p— 1) (1+2)7/%€; e 7 E7 2 AT Ty 2, (92)

27302 m _ _
w V332 meqe (1+z)‘3/2(1+xf)_2(1+xr+x$)zeB,§/zEl/2A 2T910/2, 93)

o= T6am g2l
3/2 2
w . MeoTC P—2\" 12 s1/2-2pp—17—1
Fv’m”x'r - 6\@§27T1/2mpq5 <P _ 1) €Br AYTDTET Ty (94)

Emisién de SSC

Los electrones acelerados pueden dispersar fotones de bajas a altas energias de la
siguiente manera:

ssc syn

Vingy ™ Z’V%n,rvm,r/ (95)

S5C syn

2
Vc,r ~ 2’)/c,rVC,r ’

ssc Syn
Fv,max,r ~ kTPv,mux,r/
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dondek =4(p—1)/(p—2)y T = orN(y.)/4mr, es la profundidad 6ptica del cascarén.
Aqui N, es el namero de electrones que radian.

De la ecuaciéon (88) y usando las relaciones (95) en las ecuaciones [92, 93, 94], se ob-
tienen las energfas de quiebre para emisiéon de SSC en un choque hacia atrds para un
cascarén grueso:

512v/3 /27 qemy [ p—2\* - _
e - T <£ - 1) (1+2) g ep B AY2TY, (96)
U6 ~ 0265 TeMe (1+2) 21+ x5) %, 2B 2 AT 0Ty 97)
cr T A f) Cer 90 97
oZm,N, -2
FSSC ~ T'""e~Ye (p >€1/2A1/2D2EF1T1, 8
v,max,r 6\@7‘[3/2rd€2mpq3 p o 1 B,r 90 (9 )

3.6.3.2  Curvas de luz para sincrotrén y SSC para choques hacia atrds

La emision del choque hacia atrds se encuentra en el régimen de enfriamiento rapido
(Ve < Vi) durante el cruce del choque (Kobayashi y col., 2003a). Por lo tanto, para
t < t; donde t; es el tiempo de cruce, el flujo 6ptico que proviene del choque hacia
atrés crece como « #/2 para el caso de cascarén grueso (Chevalier y col., 2000).

Al tiempo de cruce del choque ¢4, el flujo 6ptico alcanza su maximo Fy peak,r ~ Fvlmxrr(vﬁy "

—4

a un tiempo t; ~ (%) y después de esto comienza a decrecer como « t~($+2) do-
c

minado por el efecto de retraso angular en emisiones de alta emisién (He y col., 2011;

Kumar y col., 2000).

Para t < t;, el flujo de SSC incrementa como t1/2 y decae (¢t < t;) rdpidamente como
o« t~(P+2) debido al efecto de retraso angular.

Duracion de la radiacion proveniente del choque hacia atrds

Si el material eyectado estd colimado en un jet con un éngulo de apertura 6;, la dura-

N\ 1/4
cion de la emisién del choque hacia atras es t4,g ~ (1+ 2)9]21’,1, donde 6; ~ rid (%)

puede ser estimado usando el tiempo de break del jet t; ~ (Gde)4td de la emisién
del choque hacia adelante (Kobayashi y col., 2003a) incluso cuando un jet break en el
modelo de viento no sea tan claro como en el modelo de medio interestelar:

td 1/2 t 1/2
tang ~ (tdtj)l/z ~ 35 (503> (1 éia) minutos. (99)
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3.7 TRANSICION DE VIENTO A MEDIO INTERESTELAR

En esta seccion se tratardn las caracteristicas de una onda de choque que pasa de un
viento estelar al medio interestelar, en el caso de una estrella Wolf-Rayet con una tasa
de pérdida de masa M ~ 107 °M;, yr~! y con velocidad terminal del viento igual a
vy ~ 108 em s~ 1.

La densidad del viento estd dada por p(r) = Ar~2 donde A = M/4mv, = A.(5 x
101) gem™L.

La dindmica de esta transicién fue presentada por Weaver y col., (1977) y Castor y
col,, (1975) donde presentan una estructura formada por el viento sin chocar, el vien-
to chocado y el medio interestelar chocado. Estos autores mostraron que la fase de
transicion estaba dividida en 4 regiones, tal como se muestra en la figura 11:

1. El viento estelar intacto con densidad p(r),

2. Una zona cuasi-isobdrica conformada por una mezcla de viento estelar chocado
y gas interestelar,

3. Una capa delgada y densa formada mayormente por medio interestelar y

4. El medio interestelar intacto

10° | ]—

—c
]
!(shocked ISM)

1 1

)

—_
[=]
T

density n(r)[cm'a]
=)

0 b

(shocked wind) 11 (ISM)

a

(unshocked wind)
10 *
1017 18

10" 10%°

1
r — radius from progenitor

Figura 11: Esquema del perfil de densidad de una estrella que emite un viento. a) sélo vien-
to estelar intacto, b) viento chocado caliente cuasi isobdrico, ¢) medio interestelar
chocado y d) medio interestelar sin chocar (Pe’er y col., 2006)

El radio donde termina el choque externo estd dado por (Reeves y col., 2002):

125 \ /% / Moz 3\ /"
Rfs,w: ANo & ’ (100)
3087 Qism
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donde:

t, = 105t*,5 anos es el tiempo de la fase Wolf-Rayet de la estrella., M =10"°M_gM,, afios!,

—_ 108 -1 _ _ -3
Uw = 1008 CM S, Pigy = MpNisy Y Nism = o CM™ .

Entonces,

Re. — 125 \° [ (10~ M_¢M,, anos 1) (10%v,, 5 cm s71)2(10%¢, 5 afios)?
fsw =\ 3087 (np cm3)(1.67 x 10-24 g)
(101)

— 19 o 1/5.2/5,3/5 -1/5
=1.72x107 em M_¢ " "vy gt)5ny 7.

El radio para el choque interno donde ocurre la transicién de viento a medio interes-
telar se calcula suponiendo que las presiones en las regiones (2) y (3) son iguales. Esta
presion es:

2
P(z) = P(3) = gUZ. (102)

Suponiendo un gas monoatémico donde U, es la densidad de energia en la region (2):

7 (125 \¥° YA
Ppoy =P = 25 <3087‘[> Pism <nt§w> (103)

~11,,3/5 y42/5,,4/5,—4/5 -2
=14x10 ”0/ M_/6 Uw/,St*,5/ dyn cm™~.

El radio interno para el choque hacia atras fue calculado por Weaver y col., (1977) supo-
niendo que la presion en la region (2) es mucho mayor que la presion en (1), P(p) > Py
(suposicion de choque fuerte) donde p(1)(Ro) = M/47TR3vw, 0(2) = 40(1) Y V(2) = Vw/4-

Comparando la presion en la region 1 (p(y) (Rg)©v2,) con la presién corriente abajo del
choque (P(g) + p(2)7},) se obtiene:

) 1/2 . 1/2
P 3 Mo, [ 3Muy (104)
0="rew =\ Zanp, | T \Tenpy, )
— 5.18 x 10'8 cm M/J001/10,3/1012/5,

La densidad del viento estelar (regién 1) en r = Rg y donde Ry = 1018R0118 cm, es:
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M 107°M_¢M, afios™! (105)
" 47R2v,  47(100R 5 cm)?(1080,,5 cm s 1) >

pa)(Ro)

=5.02 x 1072°R; ;M v, g cm ™.

La cual corresponde a una densidad de particulas:

n(1)(Ro) = 3 x 107*Ry 1sM 60,5 cm ™.

Todas las ecuaciones aqui derivadas dentro del marco del modelo de choques exter-
nos se usardn para obtener un modelo que ajuste bien al afterglow del GRB 1606250B
suponiendo que hubo una transicién de viento estelar a medio interestelar. Este analisis
se presenta en el siguiente capitulo.
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ANALISIS Y REDUCCION DE DATOS

4.1 OBSERVACIONES Y REDUCCION DE DATOS

A las 22:40:16.28 UT del 25 de junio de 2016 Fermi-GBM se activé con la deteccion
del GRB160625B (Burns, 2016). A las 22:43:24.82 se activo la alerta de Fermi-LAT de-
tectando un pulso luminoso proveniente del mismo GRB. La curva de luz vista por
GBM estd conformada por varios picos distribuidos en 700 segundos. El primer pico
es suave con duracién de aproximadamente 1 segundo. El pico principal que corres-
ponde a la detecciéon de LAT dura aproximadamente 25 segundos y se encuentra a
muy altas energias. Se detectaron més de 300 fotones con energias mayores a 100 MeV
en la direccién de este destello siendo el fotén mds energético de 15 GeV observado
345 segundos después de la deteccion realizada por GBM (Dirirsa y col., 2016).

El instrumento XRT a bordo de Swift di6 seguimiento a este destello durante ~ 1.1 ks
(Melandri y col., 2016). Sorpresivamente a las 22:51:16.03 GBM detect6 de nuevo este
destello.

Se realizaron varias observaciones en 6ptico con los observatorios Pi of the sky, Mini-
Mega TORTOLA, TSHAO, AbAO, Mondy, CrAO, Maidanak y SAO RAS (Zhang y col.,
2018) y el instrumento RATIR en las bandas riZYJH (Troja y col., 2016). Este destello
también activo el detector de Konus-Wind a las 22:40:19.875. Suponiendo un redshift
z = 1.406 (Xu y col., 2016), Konus-Wind midi6 la energia isotrépica maés alta detectada
~ 4 x 10> erg (Svinkin y col., 2016).

Los datos de Fermi-LAT en el intervalo de energia 100 MeV-300 GeV fueron reducidos
usando la base de datos ptiblica en el sitio web de Fermi *. La curva de luz fue obtenida
usando el paquete ScienceTools-v9r27p1 y la funcién de respuesta P7TRANSIENT V6.
Los datos de Swift-XRT usados en este trabajo estdn disponibles en el sitio web oficial
de Swift.

Los flujos 6pticos y sus errores asociados usados en este trabajo, fueron calculados
usando las magnitudes reportadas por Zhang y col., (2018) con la conversién estdndar
para las magnitudes AB mostrada en Fukugita y col., (1996).

1 http://fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/data
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4.2 ANALISIS DE DATOS

En esta seccién se expondrd el andlisis que se hizo de los datos del GRB160625B
obtenidos como se ha descrito en la seccién anterior.

Se realiz6 una minimizacién de chi cuadrada (x?) a las observaciones en distintas
longitudes de onda para ambos afterglows.

Para realizar esta minimizaciéon se utiliz6 ROOT (Brun y col., 1997), el cual es un
software disefiado para el analisis de datos desarrollado originalmente para la colabo-
raciéon BaBar, un experimento de fisica de particulas en el Standford Linear Accelerator
Center. Sin embargo, contiene herramientas ttiles para el analisis de diferentes tipos
de datos. La libreria usada en este trabajo fue RooFit, con la cual se ajusté el modelo a
nuestros datos.

Los valores observados y los valores ajustados para las pendientes estan dados en
la Tabla 1; ademas de los valores de x? y su ntimero de grados de libertad, dados entre
paréntesis.

Afterglow temprano Afterglow tardio

Observacion Teoria Observacion Teoria
Flujo en GeV
Pendiente temporal XLAT 2.46 £ 0.75 (44.77/10) 3.20 -
Pendiente espectral Brar 1.15+0.05 (35.6/31) 1.20 -
Flujo en rayos-X
Pendiente temporal (antes del quiebre) XX bb — 1.327 £0.521 (156.5/112) 1.05
Pendiente temporal (después del quiebre) ax ap — 2.348 +0.860 (4.869/6) 2.40
Tiempo de quiebre (s) X br — 1.64 x 100
Pendiente espectral Bx — 0.71£0.12 (156.5/112) 0.70
Flujo 6ptico
Pendiente temporal temprana Qopte 2.51 £+ 0.81 (1588/50) 2.50 —
Pendiente temporal (antes del quiebre) Xopt,bb — 0.921 +0.163 (36.9/28) 1.05
Pendiente temporal (después del quiebre) aoptab - 2.036 +0.521 (8.91/6) 2.40
Tiempo de quiebre (s) tobr - 1.71 x 100
Pendiente temporal tardia Bopt - 0.71£0.12 (156.5/112) 0.70

Tabla 1. Valores ajustados para los datos en diferentes longitudes de onda. Los valores en paréntesis estdn dados por la
minimizacion de chi cuadrada y sus grados de libertad(x*/n.d.f.)

Podemos modelar los flujos en 6ptico y en -y del afterglow temprano con la funcién
temporal de Vestrand y col., (2006):

F(t) =G, <t ;Oto)“" exp <_t _Tt()) , (106)
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donde ¢y es el tiempo de inicio de emision de energia, C, es la amplitud, T es la escala
temporal del aumento de flujo del afterglow y a es el indice de decaimiento temporal
(Vestrand y col., 2006).

Los mejores valores hallados para el ajuste de los datos 6pticos son:

m tp=1533+221s
= T=1012+£93s

m ¢ =251+0.81

Los mejores valores para el ajuste de los datos de LAT en < son:

m fp=1424+98s
n T=95+£34s

m x =246+0.75

Observando los tiempos iniciales de ambas emisiones del afterglow temprano (LAT y
Optico), se puede ver que iniciaron casi simultdneamente aproximadamente a los ~ 150
s. Se ha elegido a ty como el tiempo después de que ha pasado el precursor, ya que al
ser éste significativamente menos energético, se puede despreciar.

Las SED de los datos de LAT, 6ptico y rayos X tanto del afterglow temprano como
del afterglow tardio fueron modeladas con leyes de potencias (figura 12).
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Figura 12: Izquierda: SED de las observaciones de Fermi-LAT y en dptico del afterglow temprano. Dere-
cha: SED de las observaciones en rayos X y en optico del afterglow tardio

De acuerdo a la Tabla 1, el flujo observado de LAT como funcién del tiempo y energia
es:

F, o t~246+075 p—1.15+0.05 (107)
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Ya que durante el afterglow temprano este destello sélo fue detectado en la banda V
del 6ptico, se dibujé una linea punteada sobre los datos 6pticos. Las desviaciones con
respecto a estas relaciones se han analizado extensivamente en Uhm y col., (2014b). En
este caso el flujo 6ptico varfa como F, o 221081 ~0.4520.05,

La banda 6ptica esta tipicamente en el régimen vy, (t5) < v, < vy (t;) para medio

opt
interestelar (Kobayashi y col., 2003b; Zhang y col., 2005) y en vy (tg) < viry < Uny (tg)

opt
para viento estelar (Kobayashi y col., 2003a).

Y

’

z s . . , syn
Después del punto maximo, el flujo a una energia mayor que v;; se anula en t; ya

que no se chocan mds electrones.
Para medio interestelar: vy, < vy} (ts) y el flujo Gptico decae como oc ¢~ (73PF21)/9% ~
2 (Kobayashi, 2000).

Para viento estelar, la energia de quiebre de enfriamiento es menor que la banda 6ptica
(W' < vht) y el flujo optico decae como o t~(F+2) cuando se considera el efecto de re-
traso angular producido por la emisién de alta latitud (Kobayashi y col., 2003a; Kumar
y col., 2000). Considerando el valor del indice espectral frar = 1.15 % 0.05 los flujos
de LAT y Optico son consistentes con la emisién de sincrotrén y SSC en enfriamiento

rapido para p = 2.4 cuando el material eyectado es desacelerado por el viento estelar.

Los valores observacionales (espectrales y temporales) y los valores tedricos de las
pendientes (Tabla 1) son consistentes con los valores tedricos de las emisiones de sin-
crotrén y SSC que provienen de la evolucion del choque hacia atras en viento estelar.
Esta evolucion corresponde al caso de cascarén grueso afectado por el efecto de retraso
angular (Kobayashi y col., 2003a; Kumar y col., 2000).

Durante el afterglow tardio de ~ 8 x 10% a 6 x 10° s, se observé un quiebre a tj ~
1.6 x 10° s en las curvas de luz en rayos X y 6ptico. Las pendientes de estas curvas de
luz antes del quiebre son ax p, = 1.327 + 0.521 y apprpp = 0.921 £0.163 y después del
quiebre son ax ., = 2.348 +0.860 y aptap = 2.036 & 0.521 respectivamente. Ademas,
la SED de los datos en 6ptico y rayos X, fue modelada como una ley de potencias
(Figura 12, derecha) y se obtuvo I'xopt = Bxopt +1 = 1.71 +0.12 como el mejor va-
lor que ajusta los datos. Por lo tanto, el flujo varia como F, o t~1:327+0-521 p=0.71:£0.12
y F, o« t7 092120168 p=07120.12 para rayos X y 6ptico respectivamente. Estos resultados
indican que las pendientes observadas para rayos X y Optico antes del quiebre son
consistentes con la emisién de sincrotrén en un choque hacia adelante para enfria-
miento lento (vf’f’;ﬁ < vt < Vﬁ?l) para un indice p = 2.4 cuando el flujo es desace-
lerado por el medio interestelar. Después del quiebre. los flujos son proporcionales a
F, o 23480860, —07120.12 y | o §=2036+0.521;,~0.71£012 para rayos X y 6ptico respecti-
vamente, los cuales son consistentes con emisién de sincrotrén en enfriamiento lento
para p = 2.4. Los valores tedricos y observacionales son reportados en la Tabla 1.

En general, en las curvas de luz de los choques hacia adelante y hacia atrds se pue-
de ver que el afterglow temprano es consistente con la evoluciéon del afterglow en
viento y que el afterglow tardio es consistente con la evolucién del afterglow en medio



4.3 RESULTADOS Y DISCUSION

interestelar. La Tabla 1 muestra que ambos valores de la pendiente (te6ricos y observa-
cionales) son congruentes.

Tomando en cuenta el tiempo inicial hallado del afterglow de LAT y 6ptico ty ~ 150 s,
los valores del factor de Lorentz I' y del pardmetro A, estan limitados por el tiempo
de desaceleracion en viento estelar t; ¢, (I', A,) ~ 150 s. Considerando que el afterglow
temprano y el afterglow tardio son consistentes con la radiacién emitida cuando el
material eyectado es desacelerado en viento y en medio interestelar respectivamente,
la transicién de viento a medio interestelar debe ocurrir entre ~ 700 s y ~ 10* s como
se ve en la Figura 13.

Usando los valores de la energia isotrpica radiada ~ 4 x 10°* erg (Svinkin y col.,
2016), con eficiencia 77 & 0.2 la cual corresponde a una energia cinética de 2 x 10>
erg, a un redshift z ~ 1.406 (Xu y col., 2016), el indice espectral de la distribuciéon de
electrones p = 2.4 y la duracién de la emisién pronta del destello Tog ~ 188 s, el ajuste
en la fase temprana de los datos de LAT y 6pticos fueron hechos con el modelos de
sincrotréon y SSC en viento estelar para una poblacién de electrones relativistas que
emiten fotones a 180 s con energias de 100 MeV y 2 eV respectivamente. La fase tardia
de los datos 6pticos y de rayos X fue modelada con emisién de sincrotrén para la mis-
ma poblacién de electrones relativistas que emiten fotones a 5 x 10* s con energias de
5 keV y 2 eV, respectivamente. Para ¢ > tipr =~ 1.6 x 10° s, se utilizan las curvas de luz
de sincrotrén después del quiebre en enfriamiento lento para los flujos de rayos X y
optico.

4.3 RESULTADOS Y DISCUSION

Los datos del afterglow temprano (GeV y 6ptico) y el afterglow tardio (rayos X y 6p-
tico) se muestran en la Figura 13. Ademads se muestra el ajuste del afterglow temprano
usando la evolucién del afterglow en viento estelar y del afterglow tardio usando la
evolucion del afterglow en medio interestelar. Los valores de los parametros microfisi-
cos y las densidades encontradas con el ajuste de las observaciones y la transicién de
viento a medio interestelar se reportan en la Tabla 2.

Afterglow temprano Afterglow tardio

€, 0.40 % 0.04 €p,f (1.14£0.1) x 107°
€er 0.45 £ 0.05 € f 0.45 £ 0.05
Ay 0.20 +0.02 n (cm—3) 10.0 + 0.1

Tabla 2. Pardmetros hallados para el afterglow temprano y para el afterglow tardio.

A partir de los valores de la Tabla 2 se puede deducir lo siguiente:

Usando el valor encontrado del pardmetro microfisico magnético después de des-
cribir el afterglow temprano, el pardmetro de magnetizacién se convierte en ¢ ~ 0.4.

55



56

ANALISIS Y REDUCCION DE DATOS

] " Swift-XRT —%—  RATIR (R Band)
5 i Mini-Mega TORTORA —&— Mondy
107 Pi of the Sky 35 CrAO 7
Pi of the Sky 39 —e— Maidanak —<—
TSHAO —e— SAO RAS |
= 108 AbAO —-2— Fermi-LAT —+— |
o B
[a\)
5
o -10-10 L ]
()
> ]
g 10-12 | i
©
x
=
L1014 7
10-16 L .

102 103 104 10 108 107

Figura 13: Curvas de luz y ajustes para las observaciones en distintas longitudes de onda del GRB
160625B usando el modelo de choques externos. Se usé la curva de luz del choque hacia
atrds en cascarén grueso para describir el flujo de LAT (linea continua), la curva de luz de
choques hacia adelante para describir las emisiones temporalmente extendidas de LAT, rayos-
X y dptico antes del tiempo de quiebre ty, ~ 1.5 x 103 s (lineas punteadas) y la curva de luz
después del tiempo de jet quiebre (lineas discontinuas).

Este valor significa que el material eyectado estd moderadamente magnetizado y por
lo tanto se espera un choque hacia atrds. De otro modo, la aceleracién de particulas
en el choque hacia atrés seria insuficiente y este choque tendria que haberse suprimi-
do (para ¢ > 1). Ademas, para ¢ > 1 los maximos de LAT y 6ptico no se habrian
detectado (Fan y col., 2004; Zhang y col., 2005). Varios autores han sefialado que los
modelos dominados por flujo de Poynting con magnetizacién arbitraria, pudieron ha-
ber explicado la emisiéon en altas energias observada en los destellos mds brillantes
observados por LAT (Uhm y col., 2014a; Zhang y col., 2010). Este valor indica que el
material eyectado deberia también haber disipado una considerable cantidad de flujo
de Poynting durante la fase de emisién pronta, siendo el evento de reconexién y turbu-
lencia magnética inducido por colisiones internas (ICMART) el proceso mas favorable
para explicar este patréon (Zhang y col., 2010). Este resultado coincide con el modelo
propuesto por (Zhang y col., 2018) después de analizar las propiedades espectrales del
GRB 160625B. Ellos propusieron que la emision térmica y no térmica proveniente de
los eventos I y II podria ser explicada por medio de la transicion de una fireball a un jet
dominado por flujo de Poynting.

Los valores de los parametros del viento (A, = 0.2) y del medio interestelar (n =
10 cm~3) hallados para el afterglow temprano y el afterglow tardio respectivamente,
estdn dentro del rango de los valores tipicos reportados para destellos altamente ener-
géticos (Ackermann y col., 2013; Fraija y col., 2012; Perley y col., 2014; Racusin y col.,
2008; Vestrand y col., 2014). Los valores del medio que rodea al destello n = 10 cm 3 y
la distancia z = 1.406 asociados con este destello apoyan la idea de que la galaxia hués-
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ped sea una galaxia enana irregular con un tamafio tipico de L ~ 0.1 kpc y densidad
columnar N =~ 3 x 10! em~2 (Bloom y col., 2001; Bloom y col., 1998).

Usando los valores de los pardmetros (A, = 0.2) y (n = 10 cm ) se derivaron los
valores de la transiciéon de viento a medio interestelar y el radio de transiciéon para
el tiempo de desaceleracién en viento estelar y el radio de transiciéon los cuales son
tiw="78x%x10%sy Ry =~ 2.6 X 10" cm, respectivamente. El valor inicial del factor de
Lorentz derivado en este modelo de afterglow corresponde a I' = 500, similar al de los
destellos detectados por LAT. Estudiando las propiedades espectrales de los destellos
detectados por LAT, Veres y col., (2012) usaron un modelo de material eyectado magne-
rizado para describir la emision de alta energia presente en estos destellos energéticos.
Ellos mostraron que la dispersiéon de Compton inverso que viene de los choques hacia
adelante y hacia atrds contribuye significativamente a la emisién de LAT, dado que
el factor de Lorentz estd entre 300 — 600. Ademas, otros destellos potentes como GRB
110731A y GRB 130427A fueron modelados usando emisioén de sincrotrén y SSC en el
modelo de choques externos para factores de Lorentz de 520 y 550 respectivamente.
Considerando que el GRB 160625B esta entre los 5 destellos més potentes, se espera
que el valor del factor de Lorentz esté dentro del rango de los destellos mds brillantes
de LAT como se ha encontrado en este trabajo.

La Tabla 3 muestra las escalas de tiempo, los factores de Lorentz, las energias de
quiebre de sincrotrén y de SSC, entre otros. Estos valores fueron calculados a partir de
los valores reportados en la tabla 2 y de la dindmica de un cascarén relativista que in-
teracttia con un viento estelar (Chevalier y col., 2000) y con un medio interestelar (Piran
y col., 1998) para el afterglow temprano y para el afterglow tardio, respectivamente.

Afterglow temprano Afterglow tardio

Tc 397.5 & 26.9

B, (G) 123.9 & 58.3 Bf (G) (2140.3) x 107!
T 500 r 252+ 7.8
Sincrotréon

vy (eV) (1.3+£0.4) x107° v (eV) (7.7 4£3.1) x 1075
vfﬁ (eV) 2.1+ 05 vrsr{? (eV) 0.4% 0.1

v (eV) (2.540.7) x 10-° v (keV) 125.8 + 32.6
SSC

V5, (MeV) 90.5 +26.9

5S¢ (keV) (1.0+£0.1) x 1073

Tabla 3. Cantidades derivadas de nuestro modelo Leptonico para el afterglow temprano y el tardio. Las cantidades para el
afterglow temprano fueron calculadas a 150 s y para el afterglow tardio a 5 x 10* s. Al tiempo de jet break (1.6 x 10° s), el
dngulo de apertura del jet y el factor de Lorentz son 8.3° y 6.9, respectivamente.)

En concordancia con las cantidades reportadas en la Tabla 3, se han encontrado los
siguientes resultados:
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1. Al comparar la energfa de auto-absorcién de sincrotrén (') con la energia carac-
teristica (v,7,) y la energfa de enfriamiento (v; ) obtenidas para el afterglow temprano,
se puede notar que el espectro de sincrotrén en el choque hacia atrés estd en el régimen
de auto-absorcion. Por lo tanto, no se espera ningtin componente térmico generado por
sincrotréon a ~ 150 — 200 s.

2. El quiebre observado en las curvas de luz de rayos-X y en 6ptico a t; ~ 1.6 x 10°s
se atribuye al jet break, conduciendo a un angulo de apertura 6; ~ 8.3 (Sari y col.,
1999). El valor del factor de Lorentz al tiempo del jet break corresponde a I', , = 6.9.
La energfa en rayos gamma corregida por colimacién es entonces 3 x 10°2 erg, la cual
corresponde a los GRBs hiper energéticos.

3. La energfa méaxima de los fotones de sincrotrén radiada en el afterglow del viento
estelar (el segundo evento) es 7.69 GeV a 350 segundos. Entonces el foton més energé-
tico de 15 GeV detectado 354 segundos después de la alerta de GBM no es consistente
con la energia maxima de sincrotrén proveniente de un choque hacia adelante adiaba-
tico que se propaga en el viento estelar. Por lo tanto, el fotén mas energético puede
explicarse por dispersion de Compton inverso proveniente del choque hacia adelante
el cual tiene una energia caracteristica de 7.3 TeV.

4. Durante el afterglow temprano se encontré una correlacién temporal entre los
rayos gamma en GeV y 6ptico. Esto indica que los flujos en rayos gamma y en 6ptico
son generados co-espacialmente por la misma poblacién de electrones. Durante la fase
pronta y la fase de afterglow, han sido buscadas correlaciones entre entre distintas
bandas con el propésito de explorar el origen de la emisién detectada por LAT. Por
ejemplo, el flash 6ptico que se observé en el extremadamente brillante GRB 130427A
correlacionado con la emisién detectada por LAT, indicando que ambas emisiones se
originaron en el afterglow temprano. Un patrén muy similar se encuentra en el GRB
160625B el cual mostré un flash 6ptico brillante en correlacién temporal con la emisiéon
de LAT. Esto sugiere que la emisién de LAT pudo haber sido generada por el afterglow
temprano.

5. El cociente de los campos magnéticos hallado en el choque hacia adelante y en
el choque hacia atrds es B,/By ~ 620. El campo magnético en la regién del choque
hacia atrds es mds fuerte que en el choque hacia adelante como se encontré en los
eventos GRB 090510, GRB 110721A, GRB 130427A y otros. Por consiguiente se estimé
la contribucién al flujo de sincrotrén de los choques hacia adelante y los choques hacia
atrds. Las cantidades para sincrotréon en choques hacia adelante a ~ 200 s deducidas
de los tiempos més recientes son vfny? = 1.4 keV, vjz(” = 0.9 eV y un flujo Rl =
31.9 mJy, a v¥" = 2 eV se encuentra en un rango de energia de Vnyn < v < any; y

entonces este es dado por F,r = F, 0" (v¥"/v;)~"/? (Piran y col., 1998). Los flujos
de sincrotr6n en los choques hacia adelante y hacia atrds son F, y = 214 m]y y F,, =
11.2 x 10?> m]y respectivamente. Estos valores en los flujos indican que la emisién de
sincrotrén proveniente de los choques hacia atrds domina sobre la radiacién originada
en el choque hacia adelante. Los resultados anteriores junto con el hecho de que el
porcentaje de polarizacién del medio circundante chocado hacia adelante se espera
que sea muy bajo (Covino y col., 1999; Greiner y col., 2003) sugieren que se espera que

el flujo 6ptico tenga algtin grado de polarizacién.
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6. El GRB 160625B es uno de los destellos méas energéticos y podria tener una gran
cantidad de fotones que acttien como blancos para las interacciones fotohadrénicas y
entonces, hacerlo un potencial candidato para la deteccién de neutrinos. Sin embargo,
no se han reportado coincidencias espaciales o temporales para neutrinos altamente
energéticos reportadas por IceCube alrededor de este destello. Un GRB poderoso si-
milar es GRB 130427A con una energia de ~ 2 x 10°* erg el cual fue detectado por
varios satélites y por telescopios en tierra, y aunque se han realizado btusquedas de
neutrinos en TeV - Pev, no se encontraron excesos. Gao y col., (2013) manifestaron que
la no deteccion de neutrinos podria restringir los valores del factor de Lorentz, el radio
de emision y la fraccién de energia que se convierte en rayos césmicos €,. Encontraron
que independientemente del factor de Lorentz, la fraccién de energia entre electrones
y rayos cosmicos estd dentro del rango €, < €.. Aunque un andlisis robusto pudiera ser
requerido, una prueba simple puede ser realizada para el GRB 160625B siguiendo un
procedimiento similar. De los resultados obtenidos para el afterglow temprano puede
verse que la fraccion de energia dada a los electrones acelerados y al campo magné-
tico amplificado al final de la fase pronta son €, = 0.5y €p, = 0.4, respectivamente.
Considerando la condicion de conservacién de energia €p, + €., + €, S 1, la fraccién
de energfa convertida en rayos césmicos estaria limitada por €, < 3e,. Este resultado
es muy similar al encontrado por Gao y col., (2013) para el GRB 130427A y podria
explicar la falta de neutrinos energéticos alrededor del GRB 160625B.

7. Kann y col., (2007) estudiaron los datos fotométricos 6pticos para un total de
42 afterglows. Encontraron que en 10% de los afterglows se presentaban maximos
Opticos seguidos por un rapido decaimiento lo cual usualmente estd asociado con un
flash de choque hacia atrds. Varios autores han afirmado que este tipo de afterglow,
como el observado en GRB 080319B (Racusin y col., 2008), GRB 130427A (Ackermann
y col., 2014; Vestrand y col., 2014), GRB 050904 (Kann y col., 2007), GRB 120711A
(Martin-Carrillo y col., 2014) y GRB 990123 (Akerlof y col., 1999), entre otros, estan
solo presentes en los destellos méds luminosos. Dado que el GRB 160625B ha sido
uno de los destellos més poderosos detectados exhibiendo un flash 6ptico con rapido
decaimiento, éste parece confirmar esta afirmacion y pertenecer a la misma categoria.
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CONCLUSIONES

Se han descrito las observaciones del GRB 160625B en varias longitudes de onda,
recolectadas por Fermi-LAT, Swift-XRT y varios telescopios Opticos en tierra. Las ob-
servaciones del afterglow temprano son consistentes con la evolucién del afterglow en
un viento estelar. El indice espectral 6ptico es consistente con emisién de sincrotrén
mientras que el flujo en gamma es consistente con emisién de SSC. En este evento, se
encontré una fuerte correlacién entre los flujos de rayos gamma en GeV y 6ptico. Por
otro lado, las observaciones en diferentes longitudes de onda del afterglow tardio son
consistentes con la evolucién del afterglow en medio interestelar en lugar de viento. Los
indices espectrales de rayos X y 6ptico de este evento son consistentes con emisién de
sincrotron proveniente del choque adiabatico hacia adelante. Los indices de decaimien-
to de rayos X y 6ptico después del tiempo de break de ~ 1.6 x 10° s son méas suaves
que para la emisién de sincrotrén en un choque hacia adelante, siendo més consisten-
tes con la evolucién del jet después del jet break. Usando el tiempo de jet break de
~ 1.6 x 10° s en las curvas de luz de rayos X y 6ptico, el &ngulo de apertura del jet y
el factor de Lorentz en el jet break encontrados son de 8.3 y 6.9 respectivamente.

Los flujos de gamma en GeV y 6ptico en el afterglow temprano fueron modelados
con emisién de sincrotrén y de SSC para choques hacia atrds cuando los electrones
ultrarelativistas son acelerados en el choque hacia atrds que evoluciona en el régimen
de cascarén grueso. Los flujos de rayos X y 6ptico del afterglow tardio fueron ajustados
mediante emision de sincrotrén proveniente de los choques hacia adelante adiabéticos.
El proceso de dispersion de Compton inverso en el choque hacia adelante debe ser
incluido en este modelo de afterglow para explicar el fotén mds energético de 15 GeV
detectado 354 segundos después de la alerta de GBM. Los valores hallados para la den-
sidad del viento y los pardmetros del medio interestelar son A, = 0.2y n = 10 cm3.
El valor del pardmetro de medio interestelar encontrado para este destello apoya la
idea de que la galaxia huésped podria ser una galaxia enana irregular. Los valores
encontrados en la transicion de viento estelar a medio interestelar para el tiempo de
desaceleracion en el viento estelar y para el radio de transicién son t;, = 7.8 x 10° s y
Rp =, respectivamente.

El valor del parametro de magnetizacion ¢ ~ 0.4 encontrado después de modelar los
flujos de rayos gamma en GeV y 6ptico en el afterglow temprano, indican que los mo-
delos de un jet dominado por flujo de Poynting con magnetizacién arbitrarias, podrian
explicar las propiedades espectrales mostradas en el GRB 160625B. Considerando que
el material eyectado debe estar magnetizado y que la emisién de sincrotrén provenien-
te del choque hacia atrds es mas fuerte que la radiacion originada en el choque hacia
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adelante, entonces la polarizacién 6ptica se espera proveniente de la region del choque
hacia atrés.

El valor encontrado del factor de Lorentz inicial I' ~ 500 y el flash 6ptico brillante
reportados en este evento, indican que el GRB 160625B comparte similitudes con los
eventos mds luminosos de la era de LAT y anteriores, siendo esto consistente con el
hecho de que el GRB 160625B es uno de los mas energéticos.
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CALCULOS

A.1 CURVA DE LUZ DE SINCROTRON EN MEDIO INTERESTELAR PARA UN CHOQUE
HACIA ADELANTE

A.1.1  Enfriamiento Lento

(V/Vm)l/SFv, max Uy >V
F, = (V/Vm)_(l’—l)/zFV, max Ve >V > Uy (108)
(Vc/Vm)7(;771)/2(1//%)7’7/21:1/, max V > V¢

Se sustituyen aqui las energfas de quiebre (41), (42) y (43) para cada caso.
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A.2 CURVAS DE LUZ DE SINCROTRON EN MEDIO INTERESTELAR PARA UN CHO-
QUE HACIA ADELANTE DESPUES DEL JET BREAK

A.2.1  Enfriamiento lento

(V/V )1/3Fv max Vi >V
Fo=9 (v/vm)"P"D/2F, max Ve >V > Uy (109)
(Vc/Vm)_(p_l /Z(V/Vc) p/sz, max V > V¢

Sustituyendo aqui las energias de quiebre (50), (51) y (52) para después del jet break
se obtiene para cada caso:
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